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Resumo
Argumentamos que as observac~oes de neutrinos solares devem ser sensveis as u-
tuac~oes magnetohidrodina^micas no Sol, se o mecanismo de Precess~ao Ressonante Spin-
Sabor for a soluc~ao para o Problema do Neutrino Solar. Nossos calculos indicam a
existe^ncia de ondas magnetohidrodina^micas globais e localizadas com um perodo da
ordem de 1 a 10 dias e estudamos suas conseque^ncias sobre uxo de neutrinos solares
detectado na Terra. Conclumos que perturbac~oes magnetohidrodina^micas induzem
utuac~oes no uxo de neutrinos solares com este perodo e levam a aparic~ao de efeitos
de ressona^ncia parametrica para neutrinos com energias da ordem de 0.1 a 1 MeV.
Estes resultados podem ser utilizados para se testar o mecanismo de Precess~ao Resso-
nante Spin-Sabor.
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Abstract
We argue that solar neutrino observations should be sensitive to the magnetohydro-
dynamics uctuations in the Sun if the Resonant Spin-Flavor Precession mechanism
is a solution to the Solar Neutrino Problem. Our calculations show the existence of
global and localized magnetohydrodynamic waves with a period of the order of 1 to
10 days and we study their consequences on solar neutrino ux detected at the Earth.
We concluded that magnetohydrodynamic perturbations induce uctuations on the
solar neutrino ux with the mentioned period and they take the appearance of eects
of parametric resonance for neutrinos which energy is of order 0.1 to 1 MeV. These
eects can be used to test the mechanism of Resonant Spin-Flavor Precession.
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INTRODUC
~
AO
O Sol e a fonte de energia para toda a vida existente sobre a Terra.

E uma fonte de
informac~ao da evoluc~ao estelar como uma estrela padr~ao para os astro^nomos e tambem
uma intensa fonte de neutrinos para os fsicos de partculas. Os neutrinos solares s~ao
uma fonte de informac~ao do que acontece na parte interna do Sol, pois s~ao criados no
nucleo do Sol como resultado de processos de fus~ao nuclear. Os fotons criados no centro
do Sol levam 1  2  10
6
anos para atingir a superfcie solar, portanto, n~ao podemos
estudar o nucleo do Sol atraves de medic~oes opticas. Por outro lado, devido a grande
permeabilidade dos neutrinos, a observac~ao dos neutrinos solares permite conhecer o
que acontece no centro do Sol. Os neutrinos solares passam atraves de materia muito
densa e viajam dista^ncias de 1:510
8
km desde o Sol ate a Terra. Estas caratersticas
do neutrino solar nos d~ao a oportunidade de estudar propriedades ainda desconhecidas
dos neutrinos, tais como a sua massa, a^ngulos de mistura e o momento magnetico.
O neutrino foi a primeira partcula proposta como soluc~ao a um problema de
partculas elementares: explicar o espectro contnuo dos eletrons emitidos no decai-
mento beta. Eles foram detectados pela primeira vez em 1953. Ate o momento,
existem tre^s tipos conhecidos de neutrinos, correspondentes as tre^s gerac~oes de leptons
carregados: o neutrino do eletron, o neutrino do muon e o neutrino do tau, que ex-
perimentam forcas fracas e forcas gravitacionais, mas n~ao experimentam interac~oes
eletromagneticas e interac~oes fortes.
Segundo o Modelo Eletrofraco Padr~ao [1], os neutrinos s~ao partculas que interagem
muito fracamente com a materia ordinaria. Isto faz que os neutrinos sejam partculas
difceis de detectar, n~ao te^m carga eletrica, te^m spin
1
2
e a possibilidade de ter massa
11
12
nula esta ainda em discuss~ao. Ha alguma indicac~ao no experimento de LSND [2] de
massas dos neutrinos, mas isto deve ser ainda conrmado [3] por outros experimentos
(como KARMEN [4]). Experimentalmente conhecemos limites superiores das massas
dos neutrinos, medidos a partir de cinetica de decaimentos [5]:
m

e
<

5 eV; m


<

170 keV; m


<

18:2 MeV:
Estes limites mostram que os neutrinos s~ao muito mais leves do que seus respectivos
fermions carregados [5], m
e
= 0:5 MeV, m

= 105:6 MeV e m

= 1:7 GeV, e dos
outros membros de sua respectiva famlia. No entanto, a busca da massa dos neutrinos
continua porque as conseque^ncias da existe^ncia de neutrinos massivos poderiam ser
revolucionarias, como a indicac~ao de uma nova fsica alem do Modelo Eletrofraco
Padr~ao.
OModelo Eletrofraco Padr~ao [1] sup~oe neutrinos semmassa e o momentomagnetico
do neutrino igual a zero, assim como tambem, so a existe^ncia de neutrinos de m~ao-
esquerda (left-handed) e antineutrinos de m~ao-direita (right-handed). No entanto, o
Modelo Padr~ao n~ao explica o porque^ dos neutrinos n~ao serem massivos. As massas dos
outros leptons s~ao introduzidas como para^metros adicionais na teoria, mas sua origem
n~ao e explicada. Nenhum princpio fsico assegura a massa nula dos neutrinos como e
o caso do foton onde a massa nula e uma conseque^ncia natural da invarianca de gauge
eletromagnetica. Teorias alem do Modelo Padr~ao introduzem neutrinos massivos [6]
para explicar problemas n~ao resolvidos como o do neutrino solar.
Resultados dos experimentos de neutrino solar [7{11], utilizando diferentes tecnicas
de detecc~ao, mostram uma discrepa^ncia entre o uxo medido de neutrinos que chegam
do Sol e o uxo que predizem os varios modelos solares [12{14]. Este e chamado de
Problema do Neutrino Solar. Porem, a comparac~ao dos dados dos experimentos su-
gere que, independentemente dos modelos solares, novos processos fsicos podem estar
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envolvidos [15].
Os experimentos atualmente em operac~ao reportam em media um decit do uxo
de neutrinos ao redor de 30% a 50% do valor esperado [16]. As predic~oes teoricas
est~ao baseadas no Modelo Solar Padr~ao (SSM) [14] e s~ao comparadas com os dados
experimentais (Tabela 0.1).
Experimento
taxa de eventos observados
Predic~oes SSM
Homestake 0:33  0:03
GALLEX 0:60  0:06
SAGE 0:52  0:06
SuperKamiokande 0:47  0:02
Tabela 0.1: Resultados dos experimentos atuais [17].
A origem do decit de neutrinos solares e ainda desconhecida. Muitas soluc~oes
alternativas te^m sido propostas para explica-la [16, 18]. Estas geralmente se dividem
em duas categorias, as que consideram modicac~oes dos para^metros astrofsicos do
Modelo Solar Padr~ao e as que invocam uma nova fsica de partculas introduzindo
novas propriedades para o neutrino na teoria eletrofraca padr~ao. Existem fortes argu-
mentos que levam a excluir as soluc~oes astrofsicas, devido a que qualquer modicac~ao
dos parame^tros do modelo solar n~ao e compatvel com os dados observados e a helio-
sismologia conrma o Modelo Solar Padr~ao com bastante precis~ao. De fato, e mais
concebvel que, na viagem Sol-Terra, algo aconteca que mude as propriedades dos
neutrinos solares.
Uma possvel soluc~ao s~ao as oscilac~oes de neutrinos de um estado ativo a outro
estado do neutrino que n~ao e detectado ou que e pouco detectado nos detectores atuais.
O mecanismo de oscilac~ao, originalmente proposto por Pontecorvo [19], sup~oe que os
neutrinos n~ao te^m massas degeneradas e que os auto-estados de massa s~ao diferentes
dos seus auto-estados de interac~ao fraca.
Outro tipo de soluc~ao e o efeito Mikheyev-Smirnov-Wolfenstein (MSW) [20] na qual
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os neutrinos do eletron, emitidos do nucleo do Sol, podem ser ressonantemente con-
vertidos em neutrinos muo^nicos ou neutrinos tauo^nicos devido a presenca de materia
no Sol.
Entretanto, muitos autores te^m sugerido outras soluc~oes ao problema do neutrino
solar. Uma delas considera que o momento magnetico do neutrino e diferente de zero
e o problema do neutrino solar poderia ser explicado se o neutrino tivesse momento
magnetico da ordem de 10
 10

B
(
B
: magneton de Bohr) e se o valor tpico para o
campo magnetico no Sol fosse da ordem de kG. A interac~ao dos neutrinos com o campo
magnetico solar, que na zona convectiva aumenta em intensidade em perodos de alta
atividade, e possvel quando o momento magnetico e diferente de zero. O resultado e
uma mudanca na quiralidade do neutrino (para neutrinos de Dirac) ou uma mudanca
simulta^nea de sabor e quiralidade (para neutrinos de Majorana ou Dirac-Majorana),
que escapam a detecc~ao ou s~ao pouco detectados nos presentes experimentos. O au-
mento na atividade solar signicaria um aumento do campo magnetico no Sol e uma
maior probabilidade de precess~ao a um neutrino que sofreu mudanca de quiralidade,
diminuindo assim a probabilidade de detecc~ao.
Nesta tese levamos em conta um momento magnetico diferente de zero para o
neutrino. Reac~oes nucleares na parte central do Sol produzem neutrinos de m~ao-
esquerda, os quais atravessam provavelmente um grande campo magnetico antes de
abandonar o Sol. Os neutrinos interagem com este campo e podem ser convertidos
ressonantemente em neutrinos estereis n~ao-eletro^nicos ou em antineutrinos ativos n~ao-
eletro^nicos, dependendo se s~ao do tipo Dirac ou Majorana, respectivamente. Este
mecanismo e chamado precess~ao ressonante spin-sabor.
Apesar de muitas tentativas em resolver o chamado Problema do Neutrino Solar, a
discuss~ao ainda esta latente. Ate o momento, so temos certeza que algo acontece com
os neutrinos no interior do Sol ou em seu caminho entre o Sol e a Terra. O mecanismo
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de oscilac~ao de neutrinos e um dos mais fortes candidatos para resolver este problema.
Somente altas estatsticas de medic~oes nos experimentos atuais e os futuros detec-
tores de neutrinos solares dar~ao uma resposta decisiva e, talvez, indcios de uma nova
fsica que mudaria radicalmente nosso atual conhecimento sobre as propriedades dos
neutrinos.
Esta tese esta dividida em quatro captulos. No captulo 1 se da uma breve revis~ao
do panorama experimental que envolve os neutrinos solares, os experimentos que at-
ualmente est~ao em operac~ao e as caratersticas gerais de cada um deles. Mencionamos
tambem os experimentos de neutrinos solares que entrar~ao em funcionamento em um
futuro proximo.
No captulo 2, mostramos as possveis interpretac~oes que est~ao atualmente em
discuss~ao e as mais indicadas para resolver o problema do neutrino solar.
No captulo 3, damos uma vis~ao das equac~oes magnetohidrodina^micas e as u-
tuac~oes que se derivam delas, quando e aplicada no cenario solar. Neste captulo, en-
contramos os modos normais das ondas magneticas derivadas da soluc~ao das equac~oes
MHD.
No captulo 4, mostramos os efeitos das ondas magnetohidrodina^micas sobre a
evoluc~ao dos neutrinos solares. Veremos como utuac~oes da densidade de materia e
do campo magnetico solar modicam o uxo de neutrinos solares e como estes efeitos
podem ser testados nos futuros experimentos.
Captulo 1
Panorama experimental
Durante mais de tre^s decadas, experimentos de neutrinos solares te^m se mantido em
operac~ao na busca do que seria um dos maiores desaos da fsica de altas energias
na atualidade: investigar a existe^ncia de massa dos neutrinos. Os experimentos que
atualmente est~ao em operac~ao se dividem em experimentos radioqumicos (Homes-
take, GALLEX, SAGE) e experimentos de tempo real (Superkamiokande). Tre^s dos
quatro detectores de neutrinos solares (Homestake, GALLEX e SAGE) integram seus
dados em perodos da ordens de meses e n~ao fornecem informac~ao detalhada sobre
o que acontece durante esses perodos. O detector de Homestake mostra seus dados
experimentais em intervalos de 260 dias e GALLEX e SAGE a cada 25 dias aproxi-
madamente. Qualquer variac~ao de uxo dentro desses perodos n~ao e possvel de ser
detectada por estes experimentos. Entretanto, Superkamiokande e o unico detector
em tempo real, toma aproximadamente 13 medic~oes por dia e e potencialmente capaz
de observar variac~oes diarias no espectro de neutrinos solares.
Os novos detectores de tempo real [21] permitir~ao medir, de forma mais precisa, o
uxo dos neutrinos solares nos provendo de valiosa informac~ao sobre as caractersticas
dos neutrinos e do interior do Sol. Superkamiokande e a unica experie^ncia de tempo
real dos experimentos atuais, sendo capaz de detectar eletrons espalhados na direc~ao
16
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que liga a Terra e o Sol e a forma do espectro de energia dos eletrons de recuo, que
mede este experimento, reete o espectro do neutrino solar. Tambem e capaz de
medir eletronicamente eventos individuais, obtendo uma alta resoluc~ao no tempo. Isto
permite observar a depende^ncia temporal no uxo dos neutrinos detectados.
1.1 Espectro de Neutrinos Solares
Existem fortes argumentos para se supor que os neutrinos solares s~ao produzidos a
partir da cadeia proton-proton. Os neutrinos gerados nessa cadeia possuem energias ate
15 MeV.A serie de reac~oes nucleares (Tabela 1.1), postuladas pelo Modelo Solar Padr~ao
[14] como o mecanismo de produc~ao de energia primaria no Sol, inclui um numero de
interac~oes fracas (captura de eletrons e decaimentos beta) que geram os neutrinos. Esta
serie constitui a base para o Modelo Solar Padr~ao, o qual descreve quantitativamente
todos os aspectos do Sol: raio, luminosidade, temperatura, distribuic~ao de densidade,
etc.
Reac~oes Nome da Reac~ao Energia do  em MeV
p + p!
2
H + e
+
+ 
e
pp  0:42
p + e
 
+ p!
2
H + 
e
pep 1:44
2
H + p!
2
He+ 
3
He+
3
He!
4
He+ p+ p
3
He+ p !
4
He+ e
+
+ 
e
hep  18:77
3
He+
4
He!
7
Be+ 
7
Be+ e
 
!
7
Li+ 
e
7
Be 0:861
7
Li+ p!
4
He+He
7
Be+ p!
8
B + 
8
B !
8
B

+ e
+
+ 
e
8
B  14:06
8
B

!
4
He+
4
He
Tabela 1.1: Reac~oes na cadeia pp [22].
Existem pelo menos 11 calculos publicados [12, 13, 23{31] para o Modelo Solar
Padr~ao. Em todos estes trabalhos, a fsica e a mesma, exceto para o modelo com
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difus~ao de helio, que e levado em conta so na refere^ncia [13]. A leve diferenca nos
resultados e causada pelos distintos para^metros envolvidos, mais notavelmente pela
opacidade do Sol. A detecc~ao dos neutrinos solares de baixa energia provenientes da
reac~ao pp conrma os princpios basicos do Modelo Solar Padr~ao, segundo o qual, o
combustvel basico do Sol e a reac~ao p+p!
2
H+ e
+
+
e
. No entanto, a taxa medida
nos quatro experimentos atuais e menor que aquela predita pelo modelo.
Figura 1.1: Predic~ao do espectro do neutrinos solares segundo o Modelo Solar Padr~ao [14]. O
uxo de neutrinos das fontes contnuas s~ao dadas em unidades de numero por cm
2
por segundo por
MeV numa unidade astrono^mica. As linhas de uxo (pep e
7
Be) s~ao dadas em numero por cm
2
por
segundo. As echas na parte superior da gura indicam os limiares de energia dos detectores atuais.
Somente neutrinos de m~ao-esquerda podem ser detectados nos presentes experi-
mentos e os unicos neutrinos que podem ser emitidos no nucleo do Sol s~ao os neutrinos
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do eletron, pelo fato da temperatura no Sol n~ao ser sucientemente alta para produzir
muons ou taus.
As reac~oes de produc~ao de energia solar convertem hidroge^nio em helio na parte
central do Sol. A cadeia proton-proton produz neutrinos de energia muita baixa e e
responsavel por 86% dos neutrinos produzidos no Sol.
Os neutrinos pep, embora mais energeticos, representam menos do 1% do total de
neutrinos solares.
Outra cadeia, chamada hep, produz neutrinos solares que atingem maior energia,
mas o seu uxo e bastante inferior aqueles provenientes de outras reac~oes, e contribui
com apenas 10
 7
do uxo total de neutrinos solares. Os neutrinos do
7
Be representam
quase 14% deste total. Os neutrinos de energias mais altas surgem da convers~ao de
7
Be
a
8
B no ciclo de Boro, o que somente representa 1:5 10
 4
vezes o uxo de neutrinos
solares que chegam ate a Terra.
Existe tambem o chamado ciclo CNO, cuja contribuic~ao e so cerca de 1.5% do
uxo total de neutrinos. Neste caso, esta porcentagem e obtida levando-se em conta a
temperatura do nucleo do Sol, pois este ciclo e fortemente dependente da temperatura
do meio [16].
As previs~oes do uxo de neutrinos solares s~ao geradas a partir de uma complicada
simulac~ao numerica do Sol no Modelo Solar Padr~ao [14]. O modelo prediz tambem o
espectro de energia dos neutrinos solares (Fig. 1.1) alem do uxo. O espectro do neu-
trino solar e independente dos detalhes do Modelo Solar Padr~ao. Este e determinado
somente pelas reac~oes nucleares que produzem os neutrinos.
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1.2 Experimentos Atuais
Apesar de sua baixa interac~ao, os neutrinos solares podem ser detectados na Terra
mediante grandes detectores. Utilizam-se dois processos para se observar o uxo de
neutrinos: a absorc~ao de neutrino e o espalhamento neutrino-eletron (Tabela 1.2). Os
experimentos de absorc~ao usam a reac~ao:

e
+
A
Z !
A
(Z + 1) + e
 
;
onde Z e a carga do nucleo e A e o numero de massa. Observe, porem, que somente
neutrinos do eletron podem ser detectados desta maneira. O experimento de Homes-
take esta baseado na reac~ao deste tipo:

e
+
37
Cl!
37
Ar + e
 
:
Homestake usa um grande tanque que contem aproximadamente 615 toneladas de
percloroetileno, C
2
Cl
4
, como material detector. Os neutrinos s~ao capturados pelo
isotopo alvo,
37
Cl, produzindo um isotopo radioativo
37
Ar. Neutrinos do eletron com
energia sucientemente alta, maiores de 0:8 MeV e que chegam principalmente das
reac~oes envolvendo o
7
Be e o
8
B, podem iniciar esta reac~ao e ser, portanto, detectados
em Homestake.
Os experimentos de GALLEX e SAGE usam a convers~ao de Galio em Germa^nio:

e
+
71
Ga! e
 
+
71
Ge:
Esta reac~ao tem um limiar mais baixo (0.233 MeV). Isso signica que estes experimen-
tos s~ao mais sensveis aos neutrinos que chegam da cadeia primaria proton-proton.
Em todos estes experimentos, o produto nuclear nal e radioativo. Os atomos
radioativos s~ao separados quimicamente e contados em contadores proporcionais. Es-
tas medidas s~ao feitas em longos perodos de tempo, portanto, estas experie^ncias ra-
dioqumicas te^m uma resoluc~ao de tempo da ordem de meses.
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O segundo tipo de reac~ao usado para observar neutrinos solares e o espalhamento
neutrino-eletron, ou:
 + e!  + e
0
(1.1)
O experimento de Superkamiokande usa esta reac~ao e tem um limiar de energia de
 6 MeV. Tipicamente o material detector e agua e s~ao usados fototubos para detectar
a radiac~ao Cherenkov dos eletrons espalhados. A taxa nesta reac~ao e mais baixa do
que para a absorc~ao do neutrino devido ao limiar de energia.
Superkamiokande esta baseado na experie^ncia adquirida com Kamiokande e usa
50.000 toneladas de agua como detector. Superkamiokande mede o espectro dos neu-
trinos de alta energia
8
B. A distribuic~ao de neutrino original pode ser reproduzida a
partir do espectro dos eletrons de recuo, no espalhamento 
e
  e. Mas existem ainda
erros estatsticos relativamente grandes e as possveis distorc~oes do espectro para o
neutrino solar ainda n~ao s~ao conclusivas.
Experimento Reac~ao Limiar
Homestake 
e
+
37
Cl! e
 
+
37
Ar 0.814
SAGE 
e
+
71
Ga! e
+
+
71
Ge 0.233
GALLEX 
e
+
71
Ga! e
+
+
71
Ge 0.233
SuperKamiokande 
e
e
 
! 
e
e
 
5.5 (6.5)
Tabela 1.2: Experimentos de neutrinos solares atuais [32].
O experimento de Homestake detecta entre
1
4
a
1
3
do uxo esperado, enquanto que
Superkamiokande observa um decit similar. Os experimentos de SAGE e GALLEX,
que s~ao sensveis a diferentes ordens de energia, observam perto do 60% da taxa es-
perada.
Dos experimentos atuais, o experimento de Superkamiokande pode observar so-
mente neutrinos de mais alta energia da reac~ao de
8
B, mas e um experimento de
tempo real. Isto da informac~ao da direc~ao dos neutrinos incidentes, a qual permite
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mostrar que os neutrinos realmente chegam do Sol. O experimento radioqumico de
Homestake tambem tem sua mais alta sensibilidade para os neutrinos de energias mais
altas. N~ao obstante, e sensvel as partes de baixas energias do espectro de
8
B e a linha
mais alta do
7
Be. Os dois experimentos radioqumicos de galio, SAGE e GALLEX, s~ao
sensveis aos neutrinos de baixa energia, pp, como tambem aos neutrinos de energias
altas.
Quando os resultados dos experimentos s~ao comparados com as predic~oes do Mo-
delo Solar Padr~ao, observa-se que todas as taxas medidas est~ao abaixo das predic~oes
teoricas (Tabela 1.3). A taxa de Superkamiokande indica menor supress~ao que a taxa
de Homestake [11]. O experimento de Homestake tem um limiar de energia mais baixo
(0:8 MeV). O conjunto dos dados experimentais sugere que existe maior supress~ao na
metade do espectro (na linha do
7
Be e a parte de energia mais baixa do espectro de
8
B)
do que na parte de energias mais altas. Isto e muito difcil de se levar em conta pelos
mecanismos astrofsicos ou de fsica nuclear devido ao fato de que o
8
B e produzido a
partir de
7
Be, de modo que qualquer supress~ao de
7
Be deveria estar acompanhada de
uma supress~ao de
8
B.
Experimento Data(estat.)(sist.) Ref. Teoria [5] Unidades
Homestake 2:56  0:16  0:15 [7] 7:7
+1:2
 1:0
SNU
SAGE 67:2
+7:2
 7:0
+3:5
 3:0
[9] 129
+8
 6
SNU
GALLEX 76:4  6:3
+4:5
 4:9
[10] 129
+8
 6
SNU
Superkamiokande 2:44 +0:05
+0:09
 0:06
[11] 5:15
+0:98
 0:72
10
6
cm
 2
s
 1
(1 SNU 10
 36
capturas por atomo alvo por segundo)
Tabela 1.3: Resultados dos experimentos atuais.
1.3 Futuros Experimentos
A presente situac~ao experimental sobre os neutrinos solares ainda n~ao e clara com
respeito a interpretac~ao dos dados disponveis. Somente a futura gerac~ao de detectores
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e fundamentalmente uma maior quantidade de dados, dar~ao uma resposta denitiva
sobre o Problema do Neutrino Solar [32].
Detectores como SNO [33] prover~ao ainda testes independentes dos detalhes do
Modelo Solar Padr~ao. Em particular, estes detectores de tempo real ser~ao capazes
de observar variac~oes no tempo e as distorc~oes espectrais das varias componentes do
neutrino solar.
O Sudbury Neutrino Observatory (SNO) sera o primeiro experimento sensvel aos
neutrinos do muon e tau. Este observara radiac~ao a partir dos eletrons produzidos nas
duas possveis reac~oes com o hidroge^nio pesado:
CC : 
e
+
2
H ! p+ p + e
 
(1.2)
CN : 
x
+
2
H ! p+ n+ 
x
(1.3)
onde x representa um sabor dos neutrinos. Reac~oes tipo corrente carregada (CC)
e corrente neutra (CN) prover~ao medidas em tempo real do espectro de energia do
neutrino
8
B. Espera-se ter do SNO uma taxa de contagem muito alta via as interac~oes
(1.2) e (1.3).
Experimento Limiar de Energia (MeV)
SNO 5
Borexino 0.25
ICARUS 5.9
HELLAZ 0.2
Tabela 1.4: Limiar de energia dos futuros detectores de neutrinos solares [32].
De fato, as reac~oes do tipo CC no SNO medir~ao diretamente o espectro de energia
dos neutrinos do
8
B que atingem a Terra. Isto e, medir~ao essencialmente o valor da
supress~ao do uxo de neutrinos. As reac~oes do tipo CN medir~ao diretamente o uxo
original de
8
B. O Modelo Eletrofraco Padr~ao preve^ que a raz~ao entre medidas de CC e
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CN e igual a um. Se a raz~ao medida no SNO for menor do que prediz o Modelo Solar
Padr~ao, havera um indcio de convers~ao dos neutrinos eletro^nicos a algum outro tipo.
O detector Borexino [34] tem como objetivo observar o uxo dos neutrinos de
baixa energia produzidos pela captura do eletron num nucleo de Berlio. Borexino,
com sua alta sensibilidade, permitira medir o espectro de energia dos eletrons de recuo
atraves de espalhamento 
e
  e e se constituira numa das mais importantes fontes de
informac~ao para explicar o uxo do
7
Be e do pep.
ICARUS [32] e um detector de argo^nio liquido. A detecc~ao de neutrinos solares
esta baseada na reac~ao tipo CC: 
e
+
40
Ar !
40
K + e
 
e do espalhamento 
e
  e .
ICARUS tem um potencial para medidas muito precisas do espectro do eletron e do
uxo de neutrinos da cadeia hep devido a sua excelente resoluc~ao de energia e a seu
limiar de detec~ao de eletrons.
HELLAZ [32] e outro detector que registrara neutrinos a partir do espalhamento

e
  e . Esta baseado em Helio a baixa temperatura e alta press~ao. A energia de
recuo dos eletrons e o a^ngulo de espalhamento ser~ao medidos com alta precis~ao e
portanto, a energia dos neutrinos sera conhecida com suciente precis~ao. Este detector
esta desenhado para observar neutrinos tipo pp, mas provavelmente ser~ao tambem
registrados neutrinos de Berlio.
Novos detectores observar~ao, sem duvida, altas taxas de eventos, da ordem de varios
milhares de eventos por ano. Os resultados dos futuros detectores, em particular do
SNO, ser~ao decisivos nos proximos anos para a soluc~ao do Problema do Neutrino Solar.
Captulo 2
Possveis Soluc~oes ao Problema do
Neutrino Solar
Uma possvel e mais convincente soluc~ao do Problema do Neutrino Solar e a oscilac~ao
de sabores de neutrinos. Isto implica em que os neutrinos te^m massa e que neutri-
nos de diferentes sabores se misturam. Os neutrinos resultantes n~ao d~ao sinal nos
detectores (por exemplo, neutrinos de muon nos detectores de Galio ou detectores de
Cloro), ou interajem fracamente devido a interac~oes de corrente neutra (por exemplo,
neutrinos de muon ou neutrinos do tau em Superkamiokande). Oscilac~oes de neutrinos
atmosfericos [35] implicam em que neutrinos 

e 

s~ao maximalmente misturados,
entretanto, neutrinos solares tipo 
e
oscilam com igual probabilidade entre os outros
tipos de neutrinos.
Neste captulo discutimos tre^s soluc~oes de oscilac~ao ao Problema do Neutrino Solar.
De fato, existem outras soluc~oes que n~ao ser~ao mencionadas aqui. Elas podem ser
encontradas no artigo [17] e nas refere^ncias citadas nele.
2.1 Oscilac~oes no vacuo
No Modelo Padr~ao das partculas elementares os neutrinos s~ao considerados partculas
massivas que interagem com a materia via interac~oes fracas. Os neutrinos que s~ao pro-
25
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duzidos via interac~oes fracas s~ao chamados auto-estados de sabor: 
e
, 

, 

. Por ex-
emplo, os neutrinos que s~ao gerados pela combust~ao de Hidroge^nio dentro do Sol. Estes
auto-estados de sabor n~ao s~ao necessariamente estados que possuam massa denida
(i.e. n~ao podem diagonalizar a Hamiltoniana independente do tempo para a forca
fraca). Se assumirmos que pelo menos um sabor do neutrino possui massa n~ao nula
e que os auto-estados de sabor n~ao s~ao auto-estados de massa, ent~ao, as oscilac~oes
de sabor do neutrino podem ser induzidas. Se, por mudanca de sabor, um neutrino
eletro^nico se transforma em um neutrino muo^nico ou tauo^nico, este n~ao sera detectavel
pela maioria dos experimentos de neutrinos solares. O experimento de Homestake tem
diculdade de observar
37
Ar que surge da interac~ao 

ou 

com
37
Cl devido a pe-
quena probabilidade de criac~ao de
37
Ar. Superkamiokande pode detectar a interac~ao
do 

, mas a sec~ao de choque do espalhamento e menor por um fator de  6.
Os auto-estados de sabor (
e
, 

e 

) s~ao os auto-estados de interac~ao. Cada um
dos auto-estados de interac~ao pode ser considerado uma mistura dos auto-estados de
massa (
1
, 
2
e 
3
). Para explicar as oscilac~oes de sabor dos neutrinos, faremos algumas
simplicac~oes. Consideremos somente dois auto-estados de neutrino. Suponhamos
que j
1
> e j
2
> correspondem a dois auto-estados de massa do Hamiltoniano.
Expressemos os dois auto-estados de interac~ao j
e
> e j
x
> (onde 
x
indica qualquer
sabor ou combinac~ao de sabores que n~ao inclua 
e
) como uma mistura dos auto-estados
de massa:
j 
e
> = cos  j 
1
> + sin  j 
2
>
j 
x
> =  sin  j 
1
> + cos  j 
2
> (2.1)
ou,
 

e

x
!
=
 
cos sin
 sin cos
! 

1

2
!
 U
 

1

2
!
; (2.2)
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onde  e o a^ngulo de mistura, e 
1
e 
2
s~ao os auto-estados de massa dos neutrinos
com massas m
1
e m
2
respectivamente. A evoluc~ao temporal dos neutrinos esta dada
pela equac~ao:
i
d
dt
 

1
(t)

2
(t)
!
=
 
E
1
0
0 E
2
! 

1
(t)

2
(t)
!
(2.3)
onde E
i
e a energia de 
i
. A soluc~ao desta equac~ao esta dada por
 

1
(t)

2
(t)
!
=
 
e
 iE
1
t
0
0 e
 iE
2
t
! 

1
(0)

2
(0)
!
(2.4)
Portanto, o auto-estado de sabor e escrito como:
 

e
(t)

x
(t)
!
= U
 
e
 iE
1
t
0
0 e
 iE
2
t
!
U
 1
 

e
(0)

x
(0)
!
(2.5)
Considera-se que a massa da cada neutrino e bem pequena comparada com E
i
,
portanto, E
i
pode ser aproximado pela seguinte express~ao:
E
i
=
q
p
2
+m
2
i

=
E +
m
2
i
2E
(i = 1; 2)
onde p e o momentum do neutrino e p

=
E. Logo a equac~ao (2.5) ca da seguinte
forma:
 

e
(t)

x
(t)
!
=
 
cos
m
2
4E
t+ i cos2 sin
m
2
4E
t  i sin2 sin
m
2
4E
t
 i sin2 sin
m
2
4E
t cos
m
2
4E
t  i cos2 sin
m
2
4E
t
! 

e
(0)

x
(0)
!
Onde m
2
 jm
2
2
  m
2
1
j. Se um neutrino e produzido em t = 0, a probabilidade
de detectar este neutrino no estado de sabor depois de um tempo t ou dista^ncia L
(assumindo t = L em unidades naturais) e escrita como:
P (
e
! 
e
) = 1   sin
2
2 sin
2
L
L

(2.6)
onde L e o comprimento da propagac~ao do neutrino e L

e o comprimento de oscilac~ao
do neutrino no vacuo, denido por
L


4E
m
2
= 2:48 (
E
MeV
)(
eV
2
m
2
)[m] (2.7)
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Figura 2.1: Regi~oes permitidas para os para^metros m
2
e sin
2
2 para resolver o Problema do
Neutrino Solar usando oscilac~oes no vacuo [36].
Oscilac~oes de neutrinos no vacuo podem gerar soluc~oes ao problema do neutrino
solar. No caso que m
2
=E  L, tiramos a media na probabilidade de modo que
P (
e
! 
e
) = 1  
1
2
sin
2
2. No caso de mistura total (sin
2
2 = 1), a probabilidade
e 0:5 e deveria ser uniforme em todos os experimentos. No entanto, os resultados de
Homestake e Superkamiokande indicam que este valor e menor que 0:5 e a probabilidade
obtida por todos os experimentos n~ao e constante. Porem, os para^metros de oscilac~ao
no vacuo podem ser umamedida na para os resultados do decit dos neutrinos solares.
O intervalo de para^metros calculados tando os dados experimentais s~ao mostrados
na Tabela 2.1, o que implica que o comprimento de oscilac~ao e da ordem da dista^ncia
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entre o Sol e a Terra. As regi~oes permitidas para os para^metros m
2
e sin
2
2 para
resolver o Problema do Neutrino Solar usando oscilac~oes no vacuo s~ao mostradas na
Fig. 2.1.
Esta soluc~ao de medida na e chamada de oscilac~oes just-so, e um efeito poderia
ser visto na variac~ao do uxo de neutrinos solares quando varia a dista^ncia Sol-Terra
nas diferentes estac~oes do ano. Superkamiokande e um experimento de medida em
tempo real, portanto, a possvel regi~ao de oscilac~oes just-so pode ser vericada pela
variac~ao sazonal no uxo de neutrinos solares.
Varios outros experimentos, os quais usam aceleradores e reatores como fonte de
neutrinos, buscam o feno^meno de oscilac~ao no vacuo. No entanto, estes experimentos
ainda n~ao obtiveram resultados positivos.
2.2 Oscilac~oes na Materia
Quando os neutrinos se propagam na materia, estes geralmente sentem a energia po-
tencial causada pela interac~ao. Somente os neutrinos do eletron sentem um potencial
adicional pela interac~ao com a corrente carregada dos eletrons na materia (gura 2.2).
Este efeito, conhecido como o efeito MSW, foi proposto por Mikheyev e Smirnov
baseado na teoria desenvolvida por Wolfenstein.
As correntes carregadas (Fig. 2.2) atuam predominantemente sobre os estados do
neutrino 
L
. Assim [37,38],
V = V

L
=
p
2G
F
N
ef
(2.8)
e a interac~ao carregada fraca dos neutrinos 
R
pode ser desprezada V

R
 0. G
F
e
a constante de acoplamento de Fermi (G
F
 1:2  10
 5
GeV
 2
) que caracteriza a
intensidade da interac~ao fraca e N
ef
e a densidade efetiva de materia (eletrons) no
meio.
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Figura 2.2: Diagramas de interac~ao 
e
+ e
 
! e
 
+ 
e
. a) Via corrente neutra. b) Via corrente
carregada.
Na materia, a evoluc~ao temporal dos auto-estados de sabor dos neutrinos, e escrita
como:
i
d
dt
 

e
(t)

x
(t)
!
=
"
U
 
E
1
0
0 E
2
!
U
 1
+
 
V 0
0 0
!# 

e
(t)

x
(t)
!
(2.9)
Omitindo as fases comuns, a Eq.(2.9) se reduz a:
i
d
dt
 

e
(t)

x
(t)
!
= H
mat
 

e
(t)

x
(t)
!
; (2.10)
onde H
mat
e a hamiltoniana de interac~ao com a materia,
H
mat
=
 
 
m
2
4E
cos2 +
V
2
m
2
4E
sin2
m
2
4E
sin2
m
2
4E
cos2  
V
2
!
(2.11)
A matriz de mistura na materia, a qual e analoga ao caso de oscilac~oes no vacuo,
pode ser escrita como:
 

m
1

m
2
!
=
 
cos
m
 sin
m
sin
m
cos
m
! 

e

x
!
(2.12)
onde 
m
i
(i = 1; 2) e o auto-estado de massa efetivo e 
m
e o a^ngulo de mistura na
materia denido como:
tan2
m
=
sin2:
m
2
2E
cos2:
m
2
2E
  V
(2.13)
O a^ngulo de mistura na materia e maximo quando 
m
= =4, isto e, quando
m
2
cos2 = 2
p
2G
F
N
e
E (2.14)
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Esta condic~ao e a chamada condic~ao de ressona^ncia. A densidade do eletron na
qual a condic~ao de ressona^ncia e satisfeita e escrita como:
N
e;res
=
m
2
cos2
2
p
2G
F
E
(2.15)
10−3 10−2 10−1
sin22θ
10−8
10−7
10−6
10−5
10−4
10−3
∆m
2  
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SAGE & GALLEX
Kamiokande & Super−K
Homestake
Combined 95% C.L.
Bahcall−Pinsonneault SSM
Excluded
with He and metal diffusion
Figura 2.3: Regi~oes permitidas para os para^metros m
2
e sin
2
2 para resolver o Problema do
Neutrino Solar usando oscilac~oes na materia [36].
No caso dos neutrinos solares, a densidade eletro^nica varia como uma func~ao da
dista^ncia radial ao centro do Sol. Esta e maior no centro onde acontecem as fus~oes
nucleares e decresce quando a dista^ncia radial aumenta. Portanto, um neutrino com
energia maior que uma energia crtica (E
crit
) sempre passa atraves de uma posic~ao
onde a condic~ao de ressona^ncia e satisfeita.
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Se a variac~ao da densidade do eletron e relativamente pequena, propagac~ao adiabatica
e encontrada. Ou seja, uma soluc~ao e obtida simplesmente considerando a hipotese
de densidade solar constante. Os neutrinos s~ao produzidos na regi~ao central do Sol e
viajam para a superfcie solar e eles sempre passam pela regi~ao da ressona^ncia se a
energia (E) excede um valor crtico (E
crit
) dado por:
E
crit
= 6:6 cos2 (
m
2
10
 4
eV
2
)MeV: (2.16)
O efeito MSW foi estudado por varios autores combinando todos os dados disponveis
dos experimentos de neutrinos solares [36]. A gura 2.3 mostra as regi~oes permitidas
sobre o plano (sin
2
2,m
2
). A regi~ao entre m
2
 10
 5
eV
2
e sin
2
2  0:6 e chamada
de soluc~ao large-angle onde os neutrinos de todo o espectro de energia podem ser
convertidos. A regi~ao entre m
2
 10
 5
eV
2
e sin
2
2  0:01 e chamada de soluc~ao
n~ao-adiabatica onde os neutrinos de mais baixa energia s~ao majoritariamente conver-
tidos (ao menos todos os neutrinos de
7
Be e 40% dos neutrinos de
8
B).
2.3 Precess~ao Ressonante Spin-Sabor
Se considerarmos o momento magnetico do neutrino diferente de zero, neutrinos so-
lares ativos s~ao convertidos trocando seu spin e/ou sabor em neutrinos estereis n~ao-
eletro^nicos (no caso de partculas de Dirac) ou em anti-neutrinos ativos n~ao-eletro^nicos
(no caso de partculas de Majorana). Nos dois casos, as partculas resultantes inter-
agem com detectores de neutrinos solares menos que os neutrinos ativos originais de
tal forma que este feno^meno induz diminuic~ao no uxo de neutrinos solares detectados.
Nas teorias alem do Modelo Padr~ao das partculas elementares, o neutrino pode
adquirir um momento magnetico proporcional a sua massa [39]:


 3  10
 19

B

m

1eV

;
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onde 
B
e o magneton de Bohr, e m

e a massa do neutrino. A magnitude deste mo-
mento magnetico e muito pequena para ser de interesse ao Problema do Neutrino Solar
quando a massa do neutrino do eletron for menor que 1 MeV. Nova fsica envolvida da
um momento magnetico da ordem de 10
 10

B
, que e aproximadamente a escala que
se precisa para que se leve em conta o problema do neutrino solar [40]. Estes modelos
podem dar momentos magneticos diagonais que permitem a convers~ao de neutrinos
de m~ao-esquerda (L) a neutrinos de m~ao-direita (R) do mesmo sabor (para neutrinos
de Dirac), e, tambem, momentos magneticos (de transic~ao) n~ao diagonais, os quais
permitem convers~oes de neutrinos de m~ao-esquerda a anti-neutrinos de m~ao-direita de
outro sabor (para neutrinos de Majorana).
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Figura 2.4: Diagrama de interac~ao do 
e
com o campo magnetico, (a) para neutrinos de Dirac e
(b) para neutrinos de Majorana.
A existe^ncia de ummomento magnetico signica um acoplamento de neutrinos com
o foton (Fig. 2.4). Ent~ao a contribuic~ao na hamiltoniana de interac~ao vem a partir das
interac~oes dos neutrinos com o campo magnetico. Este potencial de interac~ao e dado
por:
V
B
= 

B
?
onde 

e o momento magnetico do neutrino e B
?
e a componente transversal do
campo magnetico. A componente longitudinal do campo magnetico n~ao contribui
signicativamente na hamiltoniana de interac~ao, visto que e muito pequena, sendo da
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ordem de
m
E
. Os efeitos dos campos magneticos longitudinais sobre a propagac~ao do
neutrino n~ao se discutem nesta tese, eles s~ao considerados na refere^ncia [41].
Como o momento magnetico acopla as componentes de m~ao-esquerda (L) e m~ao-
direita (R), a sua contribuic~ao aparece como uma matriz n~ao diagonal:
H
mag
=
 
0 V
B
V
B
0
!
=
 
0 

B
?


B
?
0
!
(2.17)
Somando as contribuic~oes devidas a interac~ao com a materia e considerando o a^ngulo
de mistura no vacuo igual a zero ou sucientemente pequena para ser desprezada,
temos:
H = H
mat
+H
mag
=
 
p
2
2
G
F
N
ef
(r)  
m
2
4E


B
?
(r)


B
?
(r)  
p
2
2
G
F
N
ef
(r) +
m
2
4E
!
(2.18)
e a equac~ao de evoluc~ao para neutrinos que viajam atraves da materia e campos
magneticos, ca da forma:
i
d
dr
 

e
L
(r)

x
R
(r)
!
=
 
p
2
2
G
F
N
ef
(r) 
m
2
4E


B
?
(r)


B
?
(r)  
p
2
2
G
F
N
ef
(r) +
m
2
4E
! 

e
L
(r)

x
R
(r)
!
(2.19)
onde 
e
L
e 
x
R
(x = ;  ) s~ao neutrinos ativos do eletron e anti-neutrinos ativos de
muon/tau, respectivamente. Esta equac~ao e a base de nosso estudo nesta tese, quando
consideramos perturbac~oes na materia e campo magnetico solar, como veremos no
Captulo 4.
Podemos diagonalizar a hamiltoniana para encontrar os auto-estados de massa:
 

1

2
!
=
 
cos sin
 sin cos
! 

e
L

x
R
!
(2.20)
onde o a^ngulo de mistura  esta denido por:
tan2 =
2B
?
p
2G
F
N
ef
 
m
2
2E
: (2.21)
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Assim os auto-estados do neutrino na materia e campos magneticos s~ao uma com-
binac~ao linear dos neutrinos de diferente sabor e quiralidade. A condic~ao de ressona^ncia
para o mecanismo de precess~ao spin-sabor e:
p
2G
F
N
ef
=
m
2
2E
: (2.22)
A condic~ao de ressona^ncia Eq. (2.22) e bastante similar a condic~ao Eq. (2.14) do efeito
MSW. A principal diferenca esta no termo N
ef
o qual inclui interac~oes de corrente
neutra dos neutrinos com a materia. Isto esta ausente na Eq (2.14) mas aparece
na Eq. (2.22) devido que o mecanismo de precess~ao spin-sabor e sensvel a correntes
neutras.
No caso da ressona^ncia a precess~ao depende fortemente da energia do neutrino
e provoca distintas supress~oes para cada porc~ao do espectro de energia de neutrinos
solares. O panorama experimental atual indica que todos os experimentos detectam
menos que o uxo de neutrinos solares previstos pelo Modelo Solar Padr~ao e distintas
supress~oes no uxo s~ao observadas em cada experimento, sugerindo que o mecanismo
para conciliar as predic~oes teoricas e as observac~oes te^m que diferenciar as diferentes
partes do espectro de neutrinos solares. Portanto, o mecanismo de Precess~ao Resso-
nante Spin-Sabor da uma satisfatoria descric~ao deste panorama experimental.
Oscilac~oes de neutrinos s~ao candidatos para resolver problema do neutrino solar.
So resta esperar altas estatsticas dos experimentos para conrmar estes mecanismos
de oscilac~ao. A seguinte tabela (Tabela 2.1) resume os para^metros que resolveriam o
Problema do Neutrino Solar via o mecanismo de oscilac~oes no vacuo, na materia e o
mecanismo de precess~ao ressonante spin-sabor.
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Tipos de Soluc~oes Para^metros de Oscilac~ao
dos Neutrinos Solares
Vacuo m
2
 (6:10
 11
  1:10
 10
) eV
2
sin
2
2  0:5
MSW m
2
 (8:10
 6
  3:10
 4
) eV
2
sin
2
2  0:5
m
2
 (4:10
 6
  1:10
 5
) eV
2
sin
2
2  10
 3
  10
 2
RSFP m
2
 10
 8
eV
2
sin
2
2 ' 0


B ' 10
 11

B
:10 kG
Tabela 2.1: Resumo dos para^metros de oscilac~ao que tam os dados experimentais e resolveriam o
Problema do Neutrino Solar [17,42,43].
Captulo 3
Magnetohidrodina^mica no Sol
Para estudar a evoluc~ao dos neutrinos solares (Eq.2.19), precisamos conhecer as con-
gurac~oes da densidade de materia e do campo magnetico solar.
N~ao existe conrmac~ao experimental da congurac~ao e da intensidade do campo
magnetico no interior do Sol. Podem ser realizadas somente observac~oes da ativi-
dade magnetica na superfcie solar e inferir o campo no interior. As observac~oes te^m
mostrado que a atividade magnetica na superfcie do Sol e muito complexa e dina^mica.
O fato mais relevante e o ciclo de 11 anos do numero de manchas solares, quando
campos magneticos intensos emergem e esfriam a temperatura da superfcie a aproxi-
madamente
2
3
das regi~oes vizinhas. Durante o perodo ativo do ciclo de erupc~oes do
uxo magnetico, formam-se regi~oes onde a intensidade atinge valores de 1500 a 3000
Gauss. Grandes manchas solares e regi~oes ativas podem persistir por varios meses.
O Modelo Solar Padr~ao preve^ com bastante sucesso varias caractersticas do Sol.
Este modelo da uma boa aproximac~ao da congurac~ao de equilbrio da densidade de
materia dentro do Sol. No entanto, nosso conhecimento da atividade magnetica no
interior solar e muito primitiva. So te^m sido possvel construir suposic~oes gerais sobre
a intensidade do campo magnetico. Acredita-se que o campo magnetico na parte
central e muito mais intenso do que na parte externa do Sol.
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Neste captulo estudamos as equac~oes magnetohidrodina^micas no interior do Sol,
que descrevem utuac~oes do campo magnetico e da densidade de materia que afetam
a probabilidade de sobrevive^ncia dos neutrinos solares.
3.1 Pers de Equilbrio
Experimentalmente e muito difcil investigar o campo magnetico dentro do Sol, pois
o material solar e opaco.

E de se esperar que o nucleo, devido a alta permeabilidade
magnetica, n~ao seja afetado por mudancas no campo magnetico na zona convectiva
(R  0:7R

). Alias, acredita-se que o campo magnetico seja muito maior em mag-
nitude no nucleo do que na zona convectiva. Ambos os campos s~ao espacialmente
decrescentes. Um modelo que incorpora estas caractersticas, sugerido por Akhmedov
e Bychuck [44], descreve o campo magnetico no interior do Sol como:
B
0
(r) =
8
<
:
a
1

0:2
r+0:2

2
G para 0 < r  r
convec
B
C
(r) para r > r
convec
;
(3.1)
onde B
C
e o campo magnetico na zona convectiva dado pelos seguintes pers:
B
I
C
(r) = a
2

1 

r   0:7
0:3

n

G para r > r
convec
(3.2)
ou
B
II
C
(r) = a
2

1 + exp

r   0:95
0:01

 1
G para r > r
convec
; (3.3)
onde r
convec
= 0:7 e a
1
 10
5
  10
6
e a
2
 10
4
de tal forma que a continuidade do
campo magnetico em r = 0:7 esta satisfeita e n = 2, 6 e 8. r e a dista^ncia radial
desde o centro do Sol normalizada pelo raio do Sol, R

= 6:96 10
5
km. Este perl foi
usado na refere^ncia [45] para mostrar a consiste^ncia dos dados do neutrino solar com
o feno^meno de Precess~ao Ressonante Spin-Sabor.
A m de ilustrar os efeitos da ressona^ncia parametrica, usamos outros campos
magneticos que te^m sido usados por diferentes autores [43] para resolver o problema
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do neutrino solar atraves do mecanismo Precess~ao Ressonante Spin-Sabor:
B
III
C
(r) =
8
>
>
<
>
>
:
B
inicial
+ [
B
max
 B
inicial
r
max
 r
convec
](r   r
convec
) para r
convec
< r < r
max
B
max
+ [
B
max
 B
final
r
max
 1:0
](r   r
max
) para r > r
max
(3.4)
onde B
inicial
= 2:75  10
5
G, B
max
= 1:18  10
6
G, B
final
= 100 G, r
convec
= 0:65 and
r
max
= 0:8. Chamaremos este campo de campo triangular.
Podemos mostrar efeitos de ressona^ncia parametrica considerando tambem um
campo constante em r, dado por [46]:
B
0
= 253 kG for 0 < r < 1:0 : (3.5)
Apesar do perl de campo magnetico mostrado na Eq.(3.4) ser grande na zona
convectiva do Sol, podemos estender a nossa analise para esta congurac~ao porque a
quantidade importante para a evoluc~ao dos neutrinos n~ao e o campo magnetico, mas
sim o produto 

j
~
B
?
(r)j, que impomos ser da mesma ordem na zona convectiva para
todas as congurac~oes de campo magnetico escolhidas.
Assumimos que o perl de equilibrio magnetico B
0
esta na direc~ao z em todos os
modelos de campo magnetico citados acima.
No Sol, a densidade de materia varia desde grandes valores no nucleo a valores
muito pequenos na superfcie. A densidade de materia efetiva e dada pelo Modelo
Solar Padr~ao [14,16]:
N
ef
(r) = N
A
m
p
(98:8e
 11:1r
2
r+0:15
+ 48:8e
 11:1r
2
r+0:02
) cm
 3
; (3.6)
onde N
A
e o numero de Avogadro e m
p
e a massa do proton. A densidade de massa 
e a press~ao p s~ao considerados proporcionais a densidade de materia efetiva [47]:
; p  N
ef
(r): (3.7)
Este perl de equilbrio para a densidade de materia sera considerado na equac~ao
de evoluc~ao dos neutrinos (2.19).
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3.2 Equac~oes Magnetohidrodina^micas
Pequenos deslocamentos de plasma no Sol s~ao sucientes para gerar utuac~oes no
campo magnetico [48] e na densidade de materia do Sol. A movimentac~ao e governada
pelas equac~oes ideais magnetohidrodina^micas (MHD) [49]:

d~v
dt
=  rp 
~
B  (r
~
B) + ~g (3.8)
@
@t
=  r  (~v) (3.9)
@p
@t
=  ~v  rp  pr  ~v (3.10)
@
~
B
@t
= r (~v 
~
B) (3.11)
A equac~ao (3.8) e a equac~ao de movimento do plasma com velocidade media ~v,
(3.9) e a equac~ao de conservac~ao de massa, (3.10) e a equac~ao de estado e (3.11) e a
equac~ao de uxo do campo magnetico
~
B. A densidade de massa total e dada por ,
a press~ao por p e  e a raz~ao de calor especco a press~ao e a volume constante. A
gravidade ~g e includa na Eq.(3.8).
Consideremos pequenos deslocamentos de elementos de plasma,
~
, a partir da po-
sic~ao de equilbrio ~r
0
:
~r = ~r
0
+
~
(~r
0
; t) (3.12)
O vetor deslocamento
~
 esta relacionado com a velocidade ~v do plasma da seguinte
forma:
~v =
@
~

@t
(3.13)
Expandindo as variaveis , p e
~
B da forma:
 = 
0
+ 
1
p = p
0
+ p
1
~
B =
~
B
0
+
~
b
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e considerando apenas termos de primeira ordem de perturbac~ao nas equac~oes (3.9),
(3.10) e (3.11) obtemos:
 = 
0
 r 


~


(3.14)
p = p
0
 
~
  rp
0
  p
0
r 
~
 (3.15)
~
B =
~
B
0
+r (
~
 
~
B
0
) ; (3.16)
onde 
0
, p
0
e
~
B
0
dependem todos da variavel ~r
0
.
Substituindo (3.14)-(3.16) na equac~ao de movimento (3.8) e desprezando os termos
acima da primeira ordem em
~
, temos a equac~ao de movimento da forma [50]:

@
2
~

@t
2
=
~
F (
~
) (3.17)
onde:
~
F (
~
) = r(pr:
~
 +
~
:rp) 
~
b (r
~
B
0
) 
~
B
0
 (r
~
b)  ~gr:(
~
); (3.18)
e
~
b = r (
~
 
~
B
0
) (3.19)
e a perturbac~ao do campo magnetico. Por simplicidade eliminamos o ndice "0" nas
variaveis  e p. O valor de j
~
j deve satisfazer a condic~ao j
~
j
2
 j
~
j para que as equac~oes
de movimento (3.17) sejam validas. Isto se consegue normalizando o deslocamento de
modo que j
~
j  1.
Consideremos uma congurac~ao de plasma com simetria cilndrica, de tal forma
que o plano do equador do Sol coincide com um dos planos do cilindro perpendicular
ao eixo z (Fig. 3.1). Podemos tomar valores de 0:01 a 0:1R

para a altura do cilindro
se levamos em conta que a trajetoria dos neutrinos que atingem a Terra est~ao entre
as latitudes 7
0
N e 7
0
S com relac~ao ao plano do equador solar. Usando coordenadas
cilndricas (r; ; z) com periodicidade na coordenada z e assumindo uma depende^ncia
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temporal tipo exponencial, e
 iwt
, onde w e a freque^ncia da onda, o deslocamento
~

pode ser escrito como
~
(r; ; z; t) =
X
m;k
~

m;k
(r)e
i(m kz !t)
: (3.20)
r
z
Figura 3.1: Congurac~ao de plasma com simetria cilndrica
Em coordenadas cilndricas, a equac~ao diferencial (3.17) pode ser desacoplada em
uma equac~ao diferencial de segunda ordem para 
r
e duas relac~oes que expressam 

e 
z
em termos de 
r
e
d(r
r
)
dr
[51]. Assim, resolvendo a equac~ao diferencial para 
r
,
obte^m-se as componentes do deslocamento
~
, e as componentes da perturbac~ao do
campo magnetico. Esta equac~ao foi obtida por Hain e Lust [52] e e da forma:
d
dr
h
f(r)
d
dr
(r
r
)
i
+ h(r)(
r
) = 0 (3.21)
onde
f(r) =
p+B
2
0
r
(w
2
  w
2
A
)(w
2
  w
2
S
)
(w
2
  w
2
1
)(w
2
 w
2
2
)
; (3.22)
h(r) = !
2
  k
2
B
2
0
+ g
@
@r
(3.23)
 
1
D
g
2
(!
2
  k
2
B
2
0
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"
gH  
!
2
r
#
 
@
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
1
D
!
2

2
g(!
2
  k
2
B
2
0
)

e
w
2
A
=
k
2
B
2
0

; w
2
S
=
p
p +B
2
0
k
2
B
2
0

; (3.24)
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w
2
1;2
=
H(p +B
2
0
)
2
n
1 
h
1  4
pk
2
B
2
0
(p +B
2
0
)
2
H
i
1=2
o
; (3.25)
D = 
2
!
4
 H
h
!
2
(p +B
2
0
)  pk
2
B
2
0
i
; (3.26)
H =
m
2
r
2
+ k
2
: (3.27)
A equac~ao de Hain-Lust apresenta singularidades quando f(r) = 0, ou seja, quando
w
2
= w
2
A
ou w
2
= w
2
S
. Os valores das func~oes w
2
A
(r) e w
2
S
(r) para 0  r  1
denem regi~oes de valores de w
2
que correspondem a autovalores improprios. Ondas
magneticas associadas com estas freque^ncias s~ao chamadas de modos localizados pois
s~ao ondas localizadas na regi~ao em torno da singularidade. Os autovalores discretos
da equac~ao de Hain-Lust encontram-se fora das regi~oes onde w
2
= w
2
A
e w
2
= w
2
S
.
Estes autovalores denem os modos globais que s~ao associados com ondas magneticas
ao longo de todo o raio do Sol.
Estes resultados indicam que dois tipos de utuac~oes magnetohidrodina^micas com
diferentes perodos podem existir no Sol. O primeiro s~ao as utuac~oes rapidas com
perodos menores que um segundo. Flutuac~oes desse tipo n~ao produzem efeitos signi-
cativos na propagac~ao do neutrino solar, porque nesses intervalos de tempo a media
das mudancas de quiralidade n~ao e observavel. No entanto, outra classe de utuac~oes
estaveis se apresenta para freque^ncias quadradas que correspondem a perodos da or-
dem de 1  10 dias.
Ondas que se propagam num uido compressvel condutor, imerso num campo
magnetico, podem ser de dois tipos [53]. Um deles s~ao as ondas transversais onde a
movimentac~ao do uido e os deslocamentos das linhas do campo magnetico s~ao per-
pendiculares a direc~ao de propagac~ao da onda. Neste caso as oscilac~oes dos elementos
de uido ocorrem sem que haja compress~ao ou rarefac~ao de densidade e da press~ao do
plasma. Por esta raz~ao estas ondas s~ao caracterizadas por r
~
 = 0. Ondas desse tipo
s~ao chamadas de ondas de Alfven.
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Num uido compressvel e condutor, na presenca de um campo magnetico, podem
ocorrer tambem oscilac~oes da press~ao e densidade na direc~ao de propagac~ao de onda.
S~ao ondas longitudinais que criam regi~oes de compress~ao e rarefac~ao do uido, sendo,
portanto, caracterizadas por r
~
 6= 0. Se o movimento das partculas (e a propagac~ao
da onda) e realizado ao longo das linhas de campo magnetico n~ao havera perturbac~oes
no campo magnetico, porque as partculas s~ao livres para se movimentar nesta direc~ao.
Assim, nesse caso, as ondas ser~ao simplesmente ondas de som propagando-se ao longo
das linhas do campo magnetico. Entretanto, se o movimento das partculas (e a
propagac~ao da onda) esta na direc~ao perpendicular ao campo magnetico, aparece um
tipo de onda longitudinal, chamada onda magnetosso^nica ou onda magnetoacustica.
Como o uido e perfeitamente condutor, as linhas de forca e o uido movimentam-
se juntos e as ondas magnetosso^nicas produzem compress~oes e rarefac~oes nas linhas do
campo magnetico sem mudar sua direc~ao.
Tipos de ondas que se propagam com um determinado a^ngulo com respeito ao
campo magnetico podem tambem existir. Tais casos s~ao descritos em detalhe na
refere^ncia [53].
3.3 Flutuac~oes no Campo Magnetico do Sol
A trajetoria do neutrino desde o nucleo ate a superfcie do Sol e descrita pela coor-
denada radial do cilindro. Neste caso, podemos usar, para a condic~ao de contorno
em r = 1, o dado experimental do campo magnetico na superfcie solar que tem uma
magnitude de ordem de 10  100 G (este pode tambem atingir ordens acima de 10
3
G
nas manchas solares). Em r = 0, a condic~ao de contorno e dada pelo comportamento
esperado de 
r
: 
r
(r ! 0) = r
jmj 1
, obtido da condic~ao de regularidade que uma
func~ao qualquer deve satisfazer quando escrita em coordenadas cilndricas, isto e, ser
Captulo 3. Magnetohidrodina^mica no Sol 45
invariante com relac~ao a  em r = 0. Neste caso [54]:
@
r
@
j
r=0
= 0 .
Resolvendo numericamente a equac~ao de Hain-Lust (3.21), obtemos a componente

r
do vetor de deslocamento. Esta componente esta associada as outras componentes
de
~
. Os valores de m = 2 e k  10
 7
s~ao considerados para a obtenc~ao da soluc~ao da
equac~ao de Hain-Lust (3.21), onde m pode ser arbitrario devido a periodicidade em 
e k esta associado a altura do cilindro no plano do equador solar. O valor de  = 1:33
e dado pelas experie^ncias.
Substituindo a soluc~ao para
~
 na equac~ao (3.19), obtemos a perturbac~ao do campo
magnetico que e adicionada ao campo no equilbrio. Assim, a componente transversal
do campo magnetico B
?
(r), que e importante na evoluc~ao dos neutrinos (Eq.2.19),
esta dada por
B
2
?
= (B
0z
+ b
z
)
2
+ b
2

:
As ondas magnetosso^nicas comprimem o campo magnetico e o plasma solar e geram
utuac~oes no perl de equilbrio do campo magnetico e da densidade de materia. Isto
afeta diretamente a evoluc~ao dos neutrinos segundo a Eq.(2.19). No captulo 4 veremos
os resultados destes efeitos.
3.4 Flutuac~oes da Densidade de Materia e
Limites da Heliosismologia
Da equac~ao de evoluc~ao dos neutrinos, observamos que o mecanismo de preces~ao spin-
sabor depende do campo magnetico B(r), assim como da densidade de materia ao
longo da trajetoria do neutrino solar. As utuac~oes destas quantidades s~ao descritas
pela teoria magnetohidrodina^mica. A m de completar a descric~ao destas quanti-
dades e incluir as utuac~oes de materia e seus respectivos limites heliosismologicos,
consideremos as equac~oes magnetohidrodina^micas linearizadas (Eqs.(3.14-3.16,3.19)),
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onde o espectro magnetohidrodina^mico e gerado por pequenos deslocamentos
~
 a par-
tir da congurac~ao de equilbrio. Particularmente estamos interessados nas utuac~oes
magneticas e nas utuac~oes de densidade de materia geradas pelos deslocamentos
~
,
dados por:
~
b =
~
r (
~
 
~
B
0
) e  =
~
r  (
~
); (3.28)
onde
~
B
0
e a congurac~ao de equilbrio do campo magnetico e  e a distribuic~ao de
materia solar calculada no Modelo Solar Padr~ao [16].
A regi~ao contnua do espectro magnetohidrodina^mico esta associada com singular-
idades da equac~ao de Hain Lust [51]. Isto acontece quando a freque^ncia da utuac~ao
magnetohidrodina^mica e igual a:
w
2
A
=
k
2
B
2
0

ou w
2
S
=
p
p +B
2
0
k
2
B
2
0

; (3.29)
onde p e a press~ao e   1:33 e a raz~ao dos calores especcos.
As freque^ncias quadradas w
2
= w
2
A
and w
2
= w
2
S
denem as regi~oes contnuas no
espectro magnetohidrodina^mico [51]. Ondas magneticas e utuac~oes de densidade de
materia com estas freque^ncias s~ao chamadas de modos localizados pois apresentam o
fato interessante de oscilarem ao redor da posic~ao r
s
onde ocorre a singularidade [55].
Existem alguns metodos para se superar o problema da singularidade na equac~ao
de Hain-Lust associada aos modos localizados. Um destes metodos sugere a inclus~ao
de uma constante arbitraria ia para contornar a singularidade de tal forma que w
2
!
w
2
+ ia [56]. Portanto, a magnitude de a, a qual e diretamente relacionada a largura
da utuac~ao localizada, e um valor arbitrario o que n~ao pode ser eliminado em uma
soluc~ao exata da equac~ao de Hain-Lust envolvendo o espectro contnuo.
Um outro metodo para contornar numericamente as singularidades associadas com
o espectro contnuo e introduzir uma camada de resistividade na posic~ao da singu-
laridade [56]. A largura desta camada esta diretamente relacionada com a largura
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r da utuac~ao magnetica ou da utuac~ao da densidade de materia a qual pode ser
estimada [57]:
r  8
 


0
!(r
s
)
!
1=3
 
2b
B
 

1

!
 1=3
; (3.30)
onde 
0
e a permeabilidade no vacuo e o  e a resistividade do Sol. Neste cenario
particular, r tem o valor de 10
 1
(normalizado ao raio solar).
Para analisar as conseque^ncias das ondas localizadas sobre as observac~oes do uxo
de neutrinos solares, temos que denir a amplitude das possveis utuac~oes magneticas
e de densidade de materia. O campo magnetico solar e relativamente livre para utuar
sempre que a press~ao B
2
=8 for sucientemente pequena comparada com a press~ao
de gas p, a qual e dominante [13, 14] se consideramos a distribuic~ao da densidade de
materia  predita no Modelo Solar Padr~ao e o valor do campo magnetico da ordem
daqueles citados nas refere^ncias [45] para resolver a anomalia do neutrino solar. De
fato, neste caso, B
2
=8p varia da ordem de aproximadamente 10
 6
nas regi~oes centrais
do Sol ate a ordem de 10
 4
perto da superfcie solar. A partir deste argumento, o
campo magnetico pode ser t~ao grande quanto 10
6
kG no centro do Sol ou 10
4
kG na
zona convectiva. Muitos limites sobre o campo magnetico na zona convectiva existem
nas refere^ncias [58, 59] onde a discuss~ao esta baseada nos efeitos n~ao-lineares os quais
eventualmente limitam o crescimento dos campos magneticos criados pelo processo do
dnamo. Um limite superior obtido da refere^ncia [58] e  10
6
kG. Portanto, utuac~oes
do campo magnetico solar da mesma ordem de grandeza que dos campos magneticos
das Eqs.(3.1) - (3.3) podem ser encontradas no interior do Sol.
Alguma coisa diferente acontece com possveis utuac~oes da densidade de materia.
A maior utuac~ao de densidade  dentro do Sol e induzida pela utuac~ao de temper-
atura devido a convecc~ao de materia entre camadas a diferentes temperaturas. Uma
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estimativa de tal efeito se apresenta na refere^ncia [60] e e dado por:


= m
p
g(r   r
0
)
T
T
2
=
r   r
0
R
0
T
T
; (3.31)
onde m
p
e a massa do nucleon, g(r) e a acelerac~ao da gravidade e R
0
 0:09  R

(R

e o raio do Sol) e um fator numerico vindo da distribuic~ao da densidade de
materia padr~ao [13, 14]. Sendo que
p
< T
2
>=T ' 0:05 n~ao esta em conito com as
observac~oes da heliosismologia [12], tomamos (r   r
0
)=R
0
' 1, levando-se em conta
utuac~oes de densidade = menores que 10%. De fato, numa analise precisa das
conseque^ncias da heliosismologia sobre as utuac~oes da densidade de materia [61] foi
concludo que = podem ser muito grandes (maiores que 10%) somente para partes
bastante internas do Sol (r < 0:04) como tambem para as regi~oes perto da superfcie
(r > 0:98). Para 0:04 < r < 0:25, r ' 0:25 e na regi~ao onde 0:4 < r < 0:9, = e
aproximadamente 5%. Impomos estas restric~oes como condic~oes de contorno para as
amplitudes das utuac~oes de densidade que ser~ao consideradas posteriormente.
Captulo 4
Flutuac~oes no Fluxo de Neutrinos
Solares - Resultados
Considerando um momento magnetico de transic~ao do neutrino diferente de zero, a
interac~ao dos neutrinos com o campo magnetico gera uma precess~ao spin-sabor, a qual
e governada pela seguinte equac~ao de evoluc~ao [62]:
i
d
dr
 

e
L

x
R
!
=
 
p
2
2
G
F
N
e
(r)  
m
2
4E


j
~
B
?
(r)j


j
~
B
?
(r)j  
p
2
2
G
F
N
e
(r) +
m
2
4E
! 

e
L

x
R
!
(4.1)
onde L (R) representa a componente de m~ao-esquerda (m~ao-direita) do campo do
neutrino, m
2
= jm
2
L
 m
2
R
j e a diferenca de massas ao quadrado, E e a energia do
neutrino, G
F
e a constante de Fermi, N
e
(r) e o numero de distribuic~ao de densidade
eletro^nica e j
~
B
?
(r)j e a componente transversal do campo magnetico. A distribuic~ao de
densidade de ne^utrons e eletrons em todos os pontos internos do Sol e dada pela relac~ao
N
n

1
6
N
e
, e o valor de  e denido como  =
5
6
pois a distribuic~ao de densidade
efetiva e dada por N
ef
= N
e
(r)   N
n
(r) para neutrinos de Majorana, que e o caso
em que os estados nais de m~ao direita (
R
) s~ao antineutrinos ativos n~ao-eletro^nicos.
Para neutrinos de Dirac, N
ef
= N
e
(r)  
1
2
N
n
(r), ou seja,  =
11
12
, os estados nais de
m~ao direita s~ao neutrinos estereis n~ao-eletro^nicos [62]. Neste trabalho consideramos
neutrinos de Majorana. A diferenca entre neutrinos de Dirac ou Majorana leva a
um fator multiplicativo
10
11
, que n~ao implica em alterac~oes importantes nas nossas
49
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conclus~oes, as quais s~ao, nesta forma, validas para neutrinos de Majorana ou neutrinos
de Dirac.
A distribuic~ao de densidade usada na equac~ao de evoluc~ao eletro^nica esta baseada
no Modelo Solar Padr~ao, que implica em que 10
 16
eV  (
p
2
2
)G
F
N
e
(r)  10
 12
eV.
Para encontrar uma apreciavel convers~ao spin-sabor dos neutrinos, as outras quanti-
dades relevantes na Eq.(4.1),
m
2
4E
e 

j
~
B
?
(r)j, devem ser aproximadamente da mesma
ordem que (
p
2
2
)G
F
N
e
(r). Levando em conta os campos magneticos das Eqs.(3.1)-(3.3)
e tomamos 

 10
 11

B
(
B
e o magneton de Bohr), a quantidade 

j
~
B
?
(r)j varia
de aproximadamente 10
 14
eV nas partes centrais do Sol a 10
 15
eV no comeco da
zona convectiva e valores menores que 10
 16
eV na superfcie solar. Para os cam-
pos magneticos nas Eqs.(3.4) e (3.5), usamos 

= 2  10
 12

B
, que implica em que


j
~
B
?
(r)j seja da mesma ordem que (
p
2
2
)G
F
N
e
(r) na zona convectiva.
4.1 Modos Normais Localizados
4.1.1 Analise com o Campo B(r) Perturbado
Adotamos a seguinte suposic~ao fenomenologica em nossos calculos: modos contnuos
introduzem utuac~oes magneticas de forma gaussiana centrados em r
S
, com largura
r e amplitude dada por uma frac~ao do campo magnetico no equilbrio na posic~ao
da singularidade, de tal forma que a magnitude da componente transversal do campo
magnetico, que e relevante para a convers~ao spin-sabor do neutrino, possa utuar da
seguinte forma:
j
~
B
?
(r)j = j
~
B
0
(r)j+ b
0
j
~
B
0
(r
s
)j exp
"
 

r   r
s
r

2
#
sin [w(r
s
)t] : (4.2)
Impomos que w(r
s
) = w
A
ou w(r
s
) = w
S
. Note que a forma da perturbac~ao,
sendo exatamente gaussiana, n~ao e crucial para a convers~ao spin-sabor, uma vez que
os neutrinos s~ao sensveis ao campo magnetico medio ao redor de r
S
. Alem disso,
Captulo 4. Flutuac~oes no Fluxo de Neutrinos Solares - Resultados 51
os valores da largura e a amplitude da utuac~ao n~ao s~ao unicas quando se resolve
de forma exata a equac~ao de Hain-Lust. Portanto, n~ao estamos perdendo nenhuma
conseque^ncia importante da convers~ao spin-sabor com esta soluc~ao aproximada.
Para os pers de equilbrio consideradas no captulo 3, o perodo dos modos local-
izados varia de 1 a 10 dias, como podemos ver na Fig. 4.1.
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Figura 4.1: Perodos das utuac~oes magnetohidrodina^micas para o espectro contnuo para o perl
de equilbrio da eq.(3.2) quando a) n = 2, n = 6, c) n = 8 e d) o perl exponencial da eq.(3.3).
A perturbac~ao magnetica esta dada pela equac~ao (3.19):
~
b = (
~
B
0
:
~
r)
~
  
~
B
0
(
~
r:
~
)  (
~
:
~
r)
~
B
0
: (4.3)
Os dois ultimos termos indicam que a direc~ao do campo magnetico no equilbrio e
uma direc~ao privilegiada para a perturbac~ao magnetica. Neste trabalho estamos in-
teressados na variac~ao da magnitude do campo magnetico perpendicular a direc~ao da
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propagac~ao dos neutrinos. Quando a direc~ao da perturbac~ao coincide com a direc~ao do
campo no equilbrio, o efeito da perturbac~ao sobre a magnitude do campo magnetico
perpendicular e maximo. Neste caso, b
0
=
j
~
bj
j
~
B
0
j
e a amplitude da perturbac~ao magnetica
que aparece na Eq. (4.2) e j
~
bj.
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Figura 4.2: Probabilidade de sobrevive^ncia P (
L
! 
L
) dos neutrinos ativos apos interagir com o
campo magnetico perturbado como func~ao da posic~ao r
S
(normalizado pelo raio solar) da singulari-
dade de Hain-Lust para os valores mostrados com r e fator de amplitude b
0
. (
m
2
4E
= 5 10
 15
eV.
e n = 2)
O tamanho do fator de amplitude b
0
, embora n~ao seja muito limitado pelo equilbrio
hidrostatico solar, n~ao pode ser grande devido as equac~oes de movimento linearizadas
(3.17), implicando que
j
~
bj
j
~
B
0
j
< 1. O erro associado a esta aproximac~ao e   (
j
~
bj
j
~
B
0
j
)
2
.
O maximo valor possvel para a raz~ao
j
~
bj
j
~
B
0
j
esta relacionado com uma clara distinc~ao
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estatstica entre o valor maximo e o valor mnimo do campo magnetico perturbado, o
qual e dado aproximadamente por (
j
~
bj
j
~
B
0
j
):
1

(em unidades de ). Para ter uma mnima
distinc~ao de 2 entre o campo magnetico maximo e mnimo, escolhemos um maximo
valor da perturbac~ao, assim: b
0

j
~
bj
j
~
B
0
j
= 0:5.
Considerando os pers de campo magnetico dado pelas Eqs.(3.1)-(3.3), a dis-
tribuic~ao de densidade de materia solar dada pelo Modelo Solar Padr~ao (Eq. 3.6),
o perodo da onda centrada no ponto da singularidade variando de 1 a 10 dias e um
valor tpico da resistividade do Sol [63], obtemos que a largura da onda normalizada
pelo raio do Sol e r  10
 4
 10
 1
. Porem, estes numeros s~ao estimativas uma vez que
a resistividade na parte interna do Sol e uma quantidade dependente do modelo [63].
Em nossos calculos levamos em conta que r varia de 1% a 5% do raio solar.
A quantidade chave de nossa analise e a probabilidade de sobrevive^ncia P (
L
! 
L
)
de um neutrino solar ativo que atinge a superfcie da Terra depois de ter interagido
com o campo magnetico solar perturbado pela onda magnetica localizada. Para apre-
ciar a releva^ncia da posic~ao da perturbac~ao dentro do Sol, sua largura e amplitude
sobre a probabilidade de sobrevive^ncia do neutrino solar, mostramos na Fig. 4.2 esta
probabilidade como func~ao da posic~ao r
S
onde a singularidade da equac~ao de Hain-
Lust acontece, para varios valores da largura r e do fator de amplitude b
0
das ondas
localizadas. Usamos o perl do campo magnetico das Eqs.(3.1) e (3.2), com n = 2 e
m
2
4E
= 5 10
 15
eV.
S~ao mostradas seis curvas em cada um dos nove gracos da g. 4.2. Estas linhas
correspondem a seis deformac~oes da utuac~ao magnetica Eq.(4.2) a partir da situac~ao
onde a utuac~ao e maxima (linha contnua), onde o campo magnetico medio tende a
aumentar ate o caso oposto onde a utuac~ao diminui a media do campo magnetico.
Tomamos os valores !
(r
s
)
t =

2
; 3

4
; 7

8
; 9

8
; 5

4
e 3

2
, respectivamente.
Da Fig. 4.2 observamos que, se r
S
< 0:5, nenhum efeito apreciavel de uma utuac~ao
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Figura 4.3: Probabilidade de sobrevive^ncia P (
L
! 
L
) como func~ao de log(
m
2
4E
) (em unidades
de eV.) para a posic~ao r
S
mostrada da onda magnetica. As linhas verticais indicam o valor de
m
2
4E
correspondente a ressona^ncia coincidindo com a posic~ao indicada da singularidade r
S
. Consideramos
o perl magnetico de equilbrio (3.2) para n = 6.
localizada sobre o campo magnetico solar sera sentido pelos neutrinos solares. Isto pode
ser entendido pelo fato que para r
S
< 0:5, a seguinte relac~ao e valida:
(
p
2
2
)G
F
N
e
(r) 
m
2
4E
>> 

j
~
B
?
(r)j (4.4)
e, consequentemente, a convers~ao spin-sabor e desprezvel. O valor escolhido para
m
2
4E
induz uma ressona^ncia [64] nas equac~oes de evoluc~ao Eq.(4.1) em r = 0:71. Devido a
ressona^ncia ser uma zona privilegiada para a convers~ao dos neutrinos, podemos enten-
der porque, se r
S
esta perto da regi~ao da ressona^ncia, a probabilidade de sobrevive^ncia
sera mais sensvel a utuac~oes do campo magnetico. A partir desta gura podemos
tambem notar que efeitos apreciaveis das utuac~oes magneticas podem ser observados
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nos experimentos de neutrinos solares se b
0
> 0:1 e r > 0:01. No caso onde b
0
= 0:1
e r = 0:01, os efeitos das utuac~oes magneticas podem ser observados somente em
experimentos sensveis a variac~oes de 5% do uxo de neutrinos solares. Conclus~oes
similares s~ao obtidas quando usamos os outros pers magneticos (Eqs.(3.2) e (3.3)).
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Figura 4.4: O mesmo que a gura anterior, com o campo magnetico de equilbrio tipo exponen-
cial (3.3).
Na Fig. 4.2, pode se observar que existem valores particulares de r
S
para os quais
n~ao ha nenhuma variac~ao temporal da probabilidade de sobrevive^ncia P (
L
! 
L
). No
entanto, note que um valor xo da utuac~ao magnetica correspondente, por exemplo,
as linhas contnuas nesta gura, pode levar a um aumento ou uma deex~ao da proba-
bilidade de sobrevive^ncia do neutrino, dependendo do valor de r
S
. Isto signica que
um incremento no campo magnetico n~ao necessariamente diminui o uxo detectavel
do neutrino solar e vice-versa. Isto pode ser entendido considerando as oscilac~oes spin-
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sabor no interior do Sol. De fato, P (
L
! 
L
) evolui ao longo da dista^ncia radial r a
partir do centro do Sol de tal forma que esta apresenta fortes variac~oes ao redor da uma
ressona^ncia. Na Fig. 4.2 usamos um valor de
m
2
4E
de tal forma que uma ressona^ncia
acontece em r = 0:71. Portanto, justamente apos esta regi~ao, uma grande parte dos
neutrinos sera de m~ao-direita e, portanto, se acrescentamos o campo magnetico apos a
ressona^ncia , a convers~ao spin-sabor aumenta. Isto signica que em tal situac~ao muitos
neutrinos de m~ao-direita ser~ao convertidos em neutrinos de m~ao-esquerda. Portanto,
no caso do Sol, a amplicac~ao do uxo de neutrinos ativos pode ser causada por um
incremento localizado do campo magnetico solar e vice-versa.
O mais relevante nas observac~oes de neutrinos solares e a depende^ncia da energia
da probabilidade de sobrevive^ncia. Nas Figs. 4.3-4.4, mostra-se esta como func~ao de
m
2
4E
para os valores indicados de r
S
. Os pers magneticos usados nestas guras s~ao
aqueles mostrados nas Eqs.(3.1, 3.2), para n = 6, e nas Eqs.(3.1, 3.3) respectivamente,
e consideramos b
0
= 0:5 e r = 0:05. Nestas guras a linha grossa indica o instante
quando a utuac~ao magnetica e maxima e as outras s~ao deformac~oes sucessivas do
tempo desta utuac~ao, com os mesmos valores de w(r
S
)t usados na Fig. 4.2. Na
Fig. 4.3, as linhas verticais indicam o valor de
m
2
4E
correspondente a uma ressona^ncia
coincidente com a posic~ao da singularidade r
S
indicada. Notamos que a presenca de
utuac~oes magneticas localizadas modicara o espectro do uxo de neutrinos solares
originados no Sol. Em geral, neutrinos de mais baixa energia s~ao menos afetados
pela precess~ao spin-sabor que os neutrinos de mais alta energia. Portanto, utuac~oes
da probabilidade de sobrevive^ncia s~ao maximas quando r
S
esta proxima a regi~ao de
ressona^ncia e est~ao bem localizadas no espaco
m
2
4E
para r
S
 0:7. Para r
S
= 0:9,
a posic~ao das utuac~oes no espaco e menos determinada. Porem, ondas localizadas
proximas a superfcie solar levam a um quadro onde a probabilidade de sobrevive^ncia
P (
L
! 
L
) pode ser facilmente distinguida daquelas gerados por ondas internas loca-
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lizadas.
4.1.2 Analise com o Campo B(r) e densidade (r) Perturbados
Flutuac~oes magneticas da forma da Eq.(4.2) e utuac~oes da densidade de materia da
forma (similar a Eq.(4.2))
(r; t) = 

(r
s
) exp
"
 

r   r
s
r

2
#
sin [w(r
s
)t] ; (4.5)
onde 

e a amplitude da densidade de materia, induzem utuac~oes na probabili-
dade de sobrevive^ncia P (
L
! 
L
). Os resultados de nossa analise s~ao mostrados
na Fig. 4.5. Nesta gura apresentamos a amplitude P das utuac~oes da probabili-
dade de sobrevive^ncia em func~ao do logaritmo da diferenca de massas dos auto-estados
fsicos dividido pela energia do neutrino (log(
m
2
4E
)), para alguns valores de r
S
(posic~ao
do modo localizado). Mostramos o feno^meno para r
S
= 0:5; 0:9 e para r
S
 0:7 onde a
amplitude de probabilidade e maxima. Adotamos o perl de campo magnetico dado na
Eq.(3.1, 3.2), com n = 6. Outros pers de campos magneticos mostrados nas Eqs.(3.1,
3.2), com n = 2; 8 e Eqs.(3.1, 3.3) geram conseque^ncias muito similares de utuac~oes
magnetohidrodina^micas sobre a probabilidade de sobrevive^ncia dos neutrinos solares
e n~ao s~ao mostrados aqui. Assumimos que a amplitude da densidade de materia 

e a amplitude da utuac~ao do perl do campo magnetico 
B
, variam entre 0 a 5%
como e indicado na gura 4.5. As linhas verticais indicam o valor de log(
m
2
4E
) que
correspondem a ressona^ncia que coincide com a singularidade indicada r
S
. Podemos
observar que as utuac~oes da probabilidade de sobrevive^ncia s~ao maximas perto das
regi~oes das ressona^ncias e s~ao bem localizadas em
m
2
4E
para r
s
 0:7.
Vericamos tambem que, para valores xos de r
S
e
m
2
4E
, a probabilidade corres-
pondente varia linearmente com a magnitude da amplitude da densidade de materia
 e/ou com a utuac~ao do campo magnetico b. Por exemplo, quando 

= 
b
,
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a maxima utuac~ao que corresponde aos campos magneticos dados na Eq.(3.1, 3.2)
ocorre em r
S
= 0:69 e pode ser escrita como P  2:20  10
 2


para n = 2,
P  2:48  10
 2


para n = 6 e P  2:64  10
 2


para n = 8. Considerando
o comportamento exponencial do campo magnetico na zona convectiva, a amplitude
maxima da probabilidade de sobrevive^ncia ocorre em r
S
= 0:68 e apresenta o seguinte
comportamento linear 

: P  2:81  10
 2


.
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Figura 4.5: Amplitude P da probabilidade de sobrevive^ncia em func~ao de log(
m
2
4E
) para alguns
valores de r
s
. A amplitude de probabilidade maxima ocorre ao redor de r
s
= 0:7. As linhas verticais
correspondem a ressona^ncia que coincide com a singularidade r
s
.
4.2 Modos Normais Globais
4.2.1 Analise com o Campo B(r) e densidade (r) Perturbados
Resolvemos a equac~ao de Hain-Lust e calculamos o espectro MHD e suas conseque^ncias
sobre a propagac~ao dos neutrinos solares levando em conta certos valores para os pers
da densidade de materia solar, press~ao, campo magnetico e momento magnetico.
Para a distribuic~ao de densidade de materia, 
0
, e para a press~ao, p, consideramos
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a predic~ao do Modelo Solar Padr~ao, ou seja, uma congurac~ao exponencial monotona-
mente decrescente na direc~ao radial desde o centro do Sol ate a superfcie [14]. Este
perl de densidade foi usado para calcular a acelerac~ao da gravidade.
Os modos globais obtidos com os campos magneticos usados na analise do efeito das
ondas localizadas s~ao similares. Portanto, apresentamos o efeito destes modos sobre
o feno^meno de precess~ao ressonante spin-sabor, para um destes campos magneticos, o
qual da uma boa representac~ao dos outros.
Calculamos os autovalores da equac~ao de Hain-Lust fora do espectro contnuo de-
terminado pelas func~oes w
2
= w
2
A
e w
2
= w
2
S
. Neste caso temos w
2
 w
2
A
devido
ao fato que a press~ao magnetica e muito pequena comparada com a press~ao de gas
(B
2
0
<< p). Como w
A
e w
S
dependem linearmente de B, os pers magneticos
usados foram tais que n~ao existe valor para r para o qual B e zero, porque se, w
A
= 0
ou w
S
= 0, signica que o contnuo estende-se ate w = 0 e desta forma todos os
modos de oscilac~ao abaixo do contnuo podem ser eliminados. Por outro lado, e muito
razoavel que o campo magnetico seja diferente de zero dentro da superfcie do Sol, se
escolhemos pers magneticos com valores de  10
5
na zona convectiva.
Para os pers magneticos dados pelas Eqs.(3.1) e (3.2) obtemos possveis soluc~oes
para w
2
> 4:40  10
 6
s
 2
ou w
2
> 5:98  10
 6
s
 2
, isto da um perodo de  < 1:65
dias ou  > 12:14 dias, respectivamente. Para os pers magneticos dados em (3.1) e
(3.3) temos w
2
> 2:62  10
 5
s
 2
ou w
2
> 3:56  10
 7
s
 2
, que da  < 2:72 dias ou
 > 20:42 dias, respectivamente.
Estamos considerando a distribuic~ao de numeros de eletrons do Modelo Solar
Padr~ao, implicando que 10
 16
eV  (
p
2
2
)G
F
N
e
(r)  10
 12
eV. A m de encontrar uma
convers~ao apreciavel de spin-sabor do neutrino governada pelas equac~oes de movi-
mento (4.1), temos que permitir que as duas quantidades relevantes nestas equac~oes,
ou seja
m
2
4E
e 

j
~
B
?
(r)j, sejam aproximadamente da mesma ordem que (
p
2
2
)G
F
N
e
(r).
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Considerando os campos dados pelas equac~oes (3.1), (3.2), (3.3), se tomamos 


10
 11

B
(
B
e o magneton de Bohr), a quantidade 

j
~
B
?
(r)j varia de aproximada-
mente 10
 14
eV na parte central do Sol ate 10
 15
eV no comeco da zona convectiva
e valores menores que 10
 16
eV na superfcie solar, dando a ordem de magnitude
necessaria para uma convers~ao apreciavel. Para o campo magnetico dado na Eq.(3.4)
usamos 

= 2  10
 12

B
, o qual leva a que 

j
~
B
?
(r)j seja da mesma ordem que
(
p
2
2
)G
F
N
e
(r) na zona convectiva.
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Figura 4.6: Perl de a) 
r
, depois da normalizac~ao, b)

1

0
e c)
b
B
0
derivadas do efeito da magne-
tohidrodina^mica para os pers magneticos dados nas eqs. (3.1) e (3.2) (B
0
n = 6), Eq.(3.5) (B
0
constante) e nas Eqs.(3.1) e (3.4) (B
0
triangular).
Na primeira linha da Fig. 4.6 mostramos o perl do deslocamento radial 
r
calculado a partir da equac~ao de Hain-Lust, quando os pers magneticos dados nas
Eqs.(3.1), (3.2), (3.3) e (3.4), respectivamente, s~ao levados em conta.

E importante
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Figura 4.7: Amplitude P da probabilidade de sobrevive^ncia em func~ao de
m
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para os pers
magneticos dado nas Eqs.(3.1) e (3.2) (B
0
n=6), a equac~ao (3.4) (B
0
constante) e as Eqs.(3.1) e (3.3)
(B
0
triangular).
notar que claramente aparecem diferentes comprimentos de onda 
r
para cada um dos
pers usados. Isto se nota tambem nas utuac~oes MHD da densidade de materia

1

0
e do campo magnetico
b
B
0
os quais s~ao calculados diretamente a partir de 
r
e s~ao
mostrados na segunda e terceira linha da Fig. 4.6, respectivamente.
As soluc~oes de Hain-Lust mostradas na Fig. 4.6 s~ao encontradas na regi~ao do es-
pectro MHD onde as freque^ncias s~ao menores que as freque^ncias no contnuo: !
2
<
!
2
A
 !
S
. O perodo das soluc~oes encontradas acima do contnuo e menor que O(1 sec),
portanto, muito pequeno para ser detectada pelos experimentos atuais.
Na Fig. 4.7 apresentamos os efeitos sobre a probabilidade de sobrevive^ncia dos neu-
trinos eletro^nicos quando as perturbac~oes 
1
e b s~ao includas nas equac~oes de evoluc~ao
(4.1). Nesta gura plotamos a diferenca da probabilidade calculada em duas diferen-
tes situac~oes: quando o efeito das perturbac~oes MHD incrementam maximamente a
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Figura 4.8: A mesma probabilidade de sobrevive^ncia apresentada na Fig. 4.7, quando levamos
em conta um campo magnetico constante, mas variando a raz~ao entre o comprimento de onda da
perturbac~ao e o comprimento de oscilac~ao do neutrino.
probabilidade de sobrevive^ncia e o caso oposto quando as perturbac~oes contribuem
destrutivamente, diminuindo esta probabilidade.
Vemos que a faixa de valores de
m
2
4E
para a qual esta diferenca e signitiva varia
para cada perl de campo magnetico considerado. Esta e uma conseque^ncia direta
da aparic~ao de uma ressona^ncia parametrica [65] na evoluc~ao do neutrino devido as
perturbac~oes MHD ao longo de sua trajetoria. Para entender este efeito temos que
considerar o comprimento de oscilac~ao do neutrino. Quando temos um comprimento
de oscilac~ao do neutrino similar ao comprimento de oscilac~ao das perturbac~oes magne-
tohidrodina^micas, acontece uma amplicac~ao signicativa da convers~ao de quiralidade
do neutrino. Esta e a ressona^ncia parametrica, a qual e claramente observada na proba-
bilidade de sobrevive^ncia do neutrino. Em outras palavras, quando o neutrino evolui,
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acontece uma convers~ao intensa de neutrinos de m~ao-esquerda a neutrinos de m~ao-
direita, enquanto o campo magnetico e incrementado pela perturbac~ao. Ao contrario,
quando a oscilac~ao do neutrino tenta levar a uma convers~ao oposta de neutrinos de
m~ao-direita a neutrinos de m~ao-esquerda, esta coincide com um perodo de campo
magnetico mais baixo e a convers~ao e suprimida. Se o comprimento da perturbac~ao e
muito diferente do comprimento de oscilac~ao do neutrino, o efeito n~ao sera relevante e
assim podemos entender o comportamento longe dos picos na Fig. 4.7. A Fig. 4.8 ilus-
tra este efeito, plotamos a mesma diferenca de probabilidade de sobrevive^ncia mostrada
na Fig. 4.7 levando em conta o campo magnetico constante, mas variando a raz~ao entre
o comprimento de perturbac~ao e o comprimento de oscilac~ao do neutrino.
Se compararmos as diferentes perturbac~oes MHD da Fig. 4.6 geradas pelas diferen-
tes congurac~oes de campos magneticos, vemos que eles diferem substancialmente em
seus tpicos comprimentos de onda e podemos associar o comprimento de onda menor
(caso (3.4)) com a resona^ncia parametrica na faixa de energia mais baixa, e o compri-
mento de oscilac~ao maior (caso (3.5)) com a faixa mais alta de energia do neutrino.
Para apresentar um exemplo quantitativo, podemos calcular o comprimento de onda da
perturbac~ao usando uma congurac~ao particular do campo magnetico. Consideremos
o caso (3.4) e comparemos o correspondente comprimento de oscilac~ao, onde o efeito
da probabilidade de sobrevive^ncia e signicativo. Para esta congurac~ao de campo
magnetico, temos um comprimento de onda da perturbac~ao aproximado de 710
 3
R

,
ou equivalente, 210
13
eV
 1
. A faixa de efeito signicativa na probabilidade leva a um
comprimento de oscilac~ao do neutrino que e da ordem de  2 610
13
eV
 1
. Isto deixa
evidente a importa^ncia da ressona^ncia parametrica na probabilidade de sobrevive^ncia
dos neutrinos solares.
Se assumimos que o mecanismo de precess~ao ressonante spin-sabor e a raz~ao do
decit da observac~ao experimental dos neutrinos solares, uma magnitude tpica do
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para^metro m
2
e O(10
 7
  10
 8
) eV
2
[43]. Colocando estes numeros nos resultados
mostrados na Fig. 4.7 conclumos que neutrinos de baixa energia ser~ao mais sensveis as
ressona^ncias parametricas. Neste caso, a classe de perturbac~oes analisadas aqui poderia
ser testada pelos experimentos de tempo real que ter~ao alta ecie^ncia para neutrinos
de baixa energia. Este e o caso dos experimentos BOREXINO [66] e HELLAZ [67].
Eles poderiam ser capazes de observar variac~oes da taxa de detecc~ao para neutrinos de
baixa energia com perodos da ordem de alguns dias, dando uma forte evide^ncia para
a interac~ao dos neutrinos solares com instabilidades geradas pela magnehidrodina^mica
no Sol.
Conclus~oes
Considerando um momento magnetico do neutrino diferente de zero, investigamos
as utuac~oes temporais no uxo de neutrinos produzidos no Sol como conseque^ncia da
interac~ao destas partculas com um campo magnetico e densidade de materia pertur-
bados pela movimentac~ao do plasma solar.
Neutrinos que chegam ate os detectores na Terra partem do centro do Sol e atra-
vessam regi~oes em torno do plano do equador. Isto permitiu simplicar a nossa analise
considerando uma geometria cilndrica para o Sol e obtivemos a equac~ao de Hain-
Lust. O estudo das utuac~oes de densidade de materia e o campo magnetico solar
foi baseado na soluc~ao da equac~ao de Hain-Lust, a qual descreve a movimentac~ao do
plasma e e resolvida impondo condic~oes fsicas consistentes com os dados observados
no Sol. Mostramos que ondas magnetohidrodina^micas aparecem naturalmente como
conseque^ncia direta dos deslocamentos de plasma solar, com perodos da ordem de 1 a
10 dias [68], que causam utuac~oes signicativas no campo magnetico solar produzindo
mudancas correspondentes na helicidade dos neutrinos.
A probabilidade de sobrevive^ncia P
(
L
!
L
)
dos neutrinos solares foi obtida resol-
vendo a equac~ao de evoluc~ao que descreve a interac~ao dos neutrinos com a materia
e o campo magnetico. Consideramos um decaimento aproximadamente exponencial
da densidade de materia no interior do Sol, em concorda^ncia com o Modelo Solar
Padr~ao. A interac~ao com o campo magnetico solar leva em conta o campo magnetico
perturbado obtido a partir da soluc~ao da equac~ao de Hain-Lust.
A freque^ncia de uma utuac~ao localizada no espectro de sobrevive^ncia dos neutrinos
solares pode ser usada para determinar a posic~ao da onda localizada no interior do
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Sol, desde que a freque^ncia desta onda varie ao longo da distancia radial r, segundo a
Fig. 4.1. A partir da nossa discuss~ao e razoavel assumir que esta posic~ao e proxima a
ressona^ncia e deduzir, portanto, o valor de m
2
=4E. Considerando os experimentos de
espalhamento a tempo real, estes ser~ao capazes de determinar a energia dos neutrinos
que chegam do Sol. Isto pode ser usado para inferir a ordem de magnitude de m
2
.
Se assumimos tambem que a amplitude das utuac~oes magneticas e da ordem do valor
do campo no equilbrio, podemos tambem inferir o valor do campo magnetico ao redor
da posic~ao da ressona^ncia.
Modos globais s~ao esperados nas regi~oes de acumulac~ao proximo do espectro con-
tnuo. Eles s~ao caracterizados por uma freque^ncia unica, a qual altera todo o campo
magnetico de equilbrio, desde r = 0 ate r = 1:0. Suas conseque^ncias sobre a proba-
bilidade de sobrevive^ncia dos neutrinos solares ser~ao sentidas por todos os neutrinos,
independentemente de sua energia e s~ao caraterizadas por uma freque^ncia precisa das
utuac~oes de uxo dos neutrinos da ordem de menos que 1 dia ou mais que da ordem
de 10 dias. Neste caso, e mais difcil obter alguma informac~ao sobre o campo magnetico
numa regi~ao precisa no interior do Sol.
A busca da periodicidade nas atuais medic~oes do uxo de neutrinos solares obti-
das em Homestake e nos experimentos de Galio, em princpio, poderia ser realizada.
Porem, baixas estatsticas e grandes incertezas (erros experimentais e teoricos grandes)
contribuem para a diculdade desta busca. A observac~ao dos efeitos de utuac~ao
magnetica sobre os dados dos neutrinos solares requer experimentos de tempo real
com suciente estatstica em cada intervalo de tempo correspondente a um perodo
da utuac~ao magnetica. Superkamiokande parece ter esses dados, mas n~ao existe
nenhuma publicac~ao onde estes dados estejam disponveis. Estamos interessados em
utuac~oes de uxo de neutrinos da ordem de 1 a 10 dias. Teremos, portanto, que
esperar as altas estatsticas de futuros experimentos de neutrinos solares para realizar
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um teste preciso da soluc~ao de precess~ao spin-sabor atraves da hipotese de utuac~oes
magneticas solares.
Concluindo, podemos dizer que utuac~oes no tempo do uxo de neutrinos solares
podem ser observadas se a soluc~ao de precess~ao ressonante spin-sabor for a soluc~ao
do problema do neutrino solar. Estas perturbac~oes no uxo s~ao uma conseque^ncia
direta das utuac~oes MHD no campo magnetico no interior do Sol e podem ser vis-
tas como um teste para esta soluc~ao. Estas utuac~oes magneticas como tambem a
correspondente variac~ao temporal nas observac~oes do neutrino solar s~ao esperadas a
apresentar um perodo da ordem de 1 a 10 dias, as quais podem ser usadas para obter
informac~oes sobre a estrutura do campo magnetico dentro do Sol. A presenca desta
variac~ao temporal nas futuras observac~oes a tempo real e com alta estatstica pode ser
considerada como uma evide^ncia armativa para a soluc~ao de precess~ao spin-sabor ao
problema do neutrino solar. Sua ause^ncia pode desfavorecer esta soluc~ao, visto que
nenhum processo fsico impede utuac~oes magneticas no interior do Sol uma vez que
o equilbrio hidrostatico n~ao e afetado por elas.
A magnetohidrodina^mica prediz utuac~oes de densidade de materia e utuac~oes
magneticas no cenario solar. Analisamos os efeitos destas utuac~oes sobre as ob-
servac~oes dos neutrinos solares levando em conta os limites da heliosismologia. Ve-
ricamos tambem o potencial da alta estatstica nos experimentos de tempo real de
neutrinos solares.
Considerando a soluc~ao de precess~ao ressonante spin-sabor, mostramos que as u-
tuac~oes da probabilidade de sobrevive^ncia dos neutrinos solares ativos s~ao da ordem
de 10%, se a amplitude das utuac~oes magneticas e da densidade de materia forem
da ordem de 5% [69]. Portanto, a m de evidenciar a existe^ncia destas utuac~oes
magnetohidrodina^micas no Sol, teremos que procurar utuac~oes no tempo nos dados
dos neutrinos solares da ordem de 1 a 10 dias.
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Coletando informac~ao da ordem de O(20) eventos por dia, Superkamiokande apre-
senta um erro estatstico de aproximadamente 10% num intervalo de 5 dias. Portanto,
uma analise de Fourier das observac~oes experimentais tando um perodo de tempo
da ordem de 100 dias em Superkamiokande, poderia reduzir drasticamente os erros
envolvidos e as amplitudes da ordem de 10% mostradas nas Figs. 4.5 e 4.7 poderiam
ser testadas experimentalmente. Podemos concluir que Superkamiokande e potencial-
mente interessante para a busca dos efeitos sobre as observac~oes de neutrino solar vindo
das utuac~oes magnetohidrodina^micas. A observac~ao destes efeitos pode ser tomada
como uma evide^ncia do mecanismo de precess~ao ressonante spin-sabor no Sol.
Mostramos que para pers tpicos de campos magneticos que geram uma soluc~ao
a anomalia do neutrino solar, surgem os efeitos de ressona^ncia parametrica para neu-
trinos com energia da ordem de 0.1 a 1 MeV [70]. Isto abre a possibilidade dos novos
experimentos de tempo real, como Borexino ou Hellaz, investigarem estes efeitos.
Ondas magnetohidrodina^micas tambem geram perturbac~oes na densidade de ma-
teria no Sol, outros mecanismos da convers~ao de neutrinos que s~ao sensveis a densi-
dade de materia podem ser tambem sensveis aos efeitos parametricos analisados aqui.
No mecanismo MSW, os efeitos da ressona^ncia parametrica podem ser amplicados
se existissem utuac~oes de densidade nas partes internas do Sol. Visto que nossas
perturbac~oes est~ao localizadas na zona convectiva, os efeitos parametricos devido as
utuac~oes de densidade poderiam n~ao ser muito interessantes no contexto do mecanis-
mo MSW. Tambem as utuac~oes induzidas pelos efeitos MHD mostradas na Fig. 4.6
apresentam amplitudes de densidade muito restritas. Elas s~ao menores que 1% exceto
nas regi~oes muito proximas a superfcie solar (r=R
Sol
 1), onde se atribui um valor
maximo de 2%. Mostramos que existem pequenos efeitos parametricos (P < 10
 4
)
derivados da perturbac~ao da densidade em outros cenarios de convers~ao, para as ondas
MHD calculadas nesta tese.
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